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El objetivo del presente trabajo fué realizar una búsqueda espec­
troscópica de.objetos que presentan espectros caracter~sticos de 
las estrellas tipo Luminosas Variables Azules (LBV) y que pertenez­
can a la galaxia M 33. La búsqueda se hizo entre objetos que pre­
sentan e~isi6n en 161línea H alfa. 
Los espectros tipo LBV-se caracterizan por estar dómindoS por 1~­
neas en emisi6n de H, He I, Fe II y Fe II o por ser del tipo 
Of/WN. 
L~ estrel..las tipo LBV reí?resentan ·un estadÍ'o evolutivo de. las· es­
trellas mas masivas qlie 4U masas solares y es previo a la :f.ase de 
estrella tipo Wol:f.-Rayet. 
Se reporta el. descubrimiento de 5 objetos que presentan espectros 
con e~tas características y que se clasi~ican como candidatos a ser 
LBV. 
Se reporta también la identi:f.icaci6n de 11 regiones H II no cata­
logadas anteriormente y se calcul6 la densidad de 13 reg~ones IL II 
a par~fW;. de su emisi6n en las líneas del S II •. 
Utiliz~ndo mapas de la emisi6n de la línea de 21 cm. del h~dr6se­
no molecular, se calcul6 la extinci6n a los objetos observados y 
se deriv6 la magnitud absoluta visual de los objetos. 
Utilizando el número de estrellas tipo Wolf-Rayet esperado para M 33 
se calcu16 el número de estrellas tipo LBV que deben existir en M 33, 
Se encontr6 que debe.::haber 'al.1:.roenos .6 ..:objetQsj tipo LBV ·m~s'"'de los 
ya conocidos, haciendo muy probale que algunos de los objetos repor­
tados sea una LBV verdadera en ves de solo una candidata~a LBV~ 

i.os DA TOS ASENTADOS EN ESTE DOCUMENTO CONCUERDAN FIELMENTE CON LOS REAL.ES YOUEDO EN1ERAOO OVE EN CASO DE CUALQUIER 
PISCREPANCIA QUEDARA SUSPENDIDO EL TRAMITE DEL EXAMEN. 

t<t;CUA OF SOLICITUD----------

Non1br•ml•nlo d•I Jur•do d•I •••m•n d• grado 
Aprob•c/On d•I tr•b•Jo ••crllo por t:•d• miembro dal Jur•do. 
Copl• d• I• úl~lm• revisión d• ••ludio• · 
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LUMINOUS BLUE VARIABLE STARS IN NEARBY GALAXIES. 

A spectroscopic search of objects, on M 33, with Luminous 
Blue Variable (LBV) type spectrum is presented. The search 
was made in a sample of objects that show H alpha emission. 
The LBV-type spectrum is of two k1nds, a spectrum dominated 
by em1ssion lines of H, He 1, Fe 11 nnd [Fe 11] ora Of/WN 
type spectrum. 
The LBV stars conforman evolutionary stage followed by the 
stars more massive than 40 solar masses and is previous to 
the Wolf-Rayet phase. 
The d1scovery of 5 objects with LBV-type spectrum is 
reported in thls work, these objects are now classified as 
LBV candidates. 
Also the ldentification of 11 H JI regions, not reported 
be~ore is presented, and using the [S 11] emission lines, 
the density of 13 H II regions was calculated. 
The visual ext1nction of the observed objects was 
calculated, using maps of the Hidrogen molecule 21 cm 
emission, the visual absolute magnitud was derived. 
W1th the expected number of Wolf-Rayet stars that belongs to 
M 33, the expected number of LBV was calculated. It was 
found thnt in M 33 must exist 6 aditional LBV of the 4 
known, maklng more probable that at least one of the LBV 
c'!.ndidates presen·ted here wiJJ be a true LBV. 



Resumen 
Las estrellas conocidas como Luminosas Variables Azules (LBV por sus siglas en inglés) 

forman un grupo de estrellas muy brillantes que presentan características de variabilidad muy 

definidas. Se cree que forman un estadio en la evolución de las estrellas más masivas (M 

.<;40 M 0 ). Actualmente se conocen alrededor de 30 de estas estrellas y que pertenecen a la 

Galaxia, a las Nubes de Magallanes y a otras galaxias cercanas. Algunas estrellas han sido 

clasificadas como candidata.._.;; a LBV por que presentan algunas de las características propias 

del grupo, sin haber mostrado, en tiempos históricos, la variabilidad que definen a las LBV. Es 

de esperarse que algunas de estas candidatas sean en realidad LBV completas y a las que se 

deberán mantener en obsen·ación y estudiarlas para comprender más a este grupo de estrellas. 

En este trabajo de tesis, el problema principal a cubrir fue la busqueda e identificación de 

estrellas pertenecientes a l\1 33, que mostraran espectros similares a los de las LBV. es decir 

candidatas a LBV. 

La búsqueda se hizo en objetos que muestran emisión en Ja línea Ho y que pertenecea a 

!VI 33, estos objetos fueron identificados por Spiller (1992) utilizando imügenes tomadas con 

diferentes filtros. 

La identificación se hizo en base a espectros ele baja dispersión tomados en el Observatorio 

Guillermo Haro de Cananea, Son. Para obtener los espectros se utilizó el Landcssterncwarct 

Faint Objects Spectroscopic Camera (LFOSC) que pcrt.cnece al Landessternewarct. de Hniclel­

bcrg, 4;.\.lemania. 

Los resultados que se obtuvieron en este trabajo fueron: 

- La identificación de cinco objetos que curr1p1cn las características para pertenecer al grupo de 

candidatas a LBV, tres de ellos muestran un espectro parecido al de las B[e] y los dos restantes 

presentan un espectro tipo Of/\VN. Los cinco objetos presentan líneas nebulares de [S II] y en 

algunos casos se presurr1c la presencia de líneas de [N IIJ, refor.t::ando la idea de la existencia de 

una nebulosa alrededor de estas estrellas. 

- Se encontró la magnitud visual absoluta (Afv) de los objetos observados, utilizando mapas 

de la emisión de 21 cm. para calcular la extinción a los objetos. 

- Se identificaron doce objetos que presentan emisión en Hn y que uo fueron identificados por 

Calzetti et al (1996), hasta ahora el cat•ílogo Jn•ÍS completo de objetos con emisión en Hn de 

M 33. 

- Se encontró que once objetos presentan características de región H II, mientras que SpilJer 

(1992) los había clasificado fuera de ese grupo. 
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Capitulo 1: Introducción 

El grupo de estrellas catalogado por Conti (1984) como estrellas Luminosas 

Variables Azules (LBV, Luminous Blue Variables) con1prende las estrellas ante­

riormente conocidas como variables tipo P Cygni, que pertenecen a nuestra gala..xia, 

las tipo S Dorado, de las nubes ele Magallanes y las variables tipo Hubble - Sandage, 

pertenecientes a 1\1 33, M 31 y otras galaxias cercanas. 'T'odas e1las presentan ca­

racterísticas similares que permiten clasificarlas juntas aún cuando pertenezcan a 

galax.ias muy difcrntcs. Su comportamiento ha hecho pensar a la gente que estas 

estrellas forman un estadío en la evolución de las estrellas más masivas ( l\-1 ~40 

M.,,). 
En esta sección prcsentarc1nos el con1porta1nicnto que caracteriza a las LBV 

(sección 1.1), qué lugar ocupan en el diagrama H-R y qué relación tienen con otras 

estrellas que se encuentran en la misma región del diagrama (sección 1.2 ). Veremos 

también las teorías que explican las variaciones típica._c;; de las LBV, es decir varia­

ciones en la atmósfera o variaciones con origen subfotosférico (Sección 1.3). Se verá 

después cuántas y cuáles son las LBV conocidas (sección 1.4) para apuntar a que el 

número de LBV conocidas de 1\1 33 no está completo. Por último se verá cuáles son 

las condiciones físicas de las atn1ósferas de las estrellas masivas para entender que 

tipo de cmisi6n se espera encontrar (sección 1.5) al observar objetos con e1nisión en 

Ha de M 33 y los objetivos que se epcra alcanzar con el presente trabajo (sección 

1.6). 

Sección 1.1. Características de las estrellas tipo LBV 

Entre las estrellas 1nás lun1inosas de nuestra Galaxia se encuentran )as estre­

llas tipo P Cygni. Estas son variables que presentan variaciones fotométricas con 

períodos irregulares y cuyo espectro catnbia junto con las variaciones fotométricas. 

La estrella prototipo ele este grupo es P Cygni, la cual aden1ás present.a perfiles 

característicos en las líneas de emisión del espectro conocidos con el n1isn10 nombre 

y que se sabe que son producidos por fiujos contínuos de material que abandonan 
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la estrella y que se conocen como vientos estelares. 

Est.e grupo de estrellas han presentado comportamientos muy intrigantes durante 

gran parte de la historia de la Astronomía (ver abajo) y Conti (1984) las englobó 

r.n un solo grupo, junto con las estrellas tipo S Dorado y las variables conocidas 

como variables de Hubble - Sandage (Hubble y Sandage, 1953), al darse cuenta que 

t orll\S ellas compartían características similares. Este grupo lo bautizo como est.rellas 

Luminosas Variables Azules (LVB). 

Las LBV son estrellas supergigantes 1nuy luminosas, calientes e inestables que 

t.ienen episodios de variaciones fotométricas moderadas (~m ~ 1 - 2 mag) y rara­

mente presentan variaciones gigantes con cambios en la magnitud visual mayor a 3 

rnag. (ver abajo). 

El espectro de estas estrellas es también variables apareciendo en ocaciones como 

estrellas muy calientes (T ~ 20 000 - 30 000 K) y en otras con temperaturas de 7000 

- 8000 K, simulando una estrella supergigante tipo A o F muy brillante. 

Un ejemplo extremo de variación gigante fué el que presentó T/ Carinae (a = lo" 
45' 03.60" , ó = -59º 41' 03.4" (2000.0) ) que ha mostrado, al menos durante los 

ultimos 3 siglos, un comportamiento muy variable. 

El primer reporte que se tiene es de Halley, quien la clasificó como una estrella 

de magnitud 4 en 1677 durante una visita que hizo a la Isla de Sta. Elena. En 1750 

LR<:aille y otros observadores la clasificaron como de segunda magnitud. 

En 1827 Burchell durante un viaje a Río de Janeiro observó que la estrella alcanzó 

la primera magnitud, una circunstancia sorprendente ya que él mismo la había visto 

con un brillo de magnitud 4 de 1811 a 1815 mientras estaba en Africa. John Herschel 

al llegar a Sudáfrica en 1834, la reportó corno de magnitud 2 y el 16 de Diciembre 

<le 1837 se percató de que su brillo se había triplicado. 

Pronto r¡ Carinae sobrepasó el brillo de H.igel (v = 0.12) en Orion y para el 2 

de Enero de 1838 brillaba tanto como u Centauri (v = -0.1). Desde esa fecha 

empiezó a declinar pero vuelvió a tener otro máximo aún más brillante en Abril de 

1843, cuando Maclear, Director del Obscn·atorio del Cabo, la observó con un brillo 

cercano al de Sirio. En 1863 su brillo disllliuuyó drasticamente hasta magnitud 5 y 

en 1865 era apenas visible a simple vista. El mínimo de brillo lo alcanzó en 1887 

con una magnitud 7.6. Desde entonces, su brillo ha ido aumentando lentamente y 

act.ualmente brilla con una magnitud V = 6.21. En la figura 1.1 se presenta una 

imi\gen tomada con el Telescopio Espacial llubble de la región cercana a esta estrella. 
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Fig 1.1 La región circunestelar de T/ Carinae. Imagen tomada con el telescopio 

espacial Hubble. 

Los lóbulos que se aprecian con estructura bipolar se cree que son resultado de la 

mnM• ryr.ctada durante la erupción de 1840. 
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Las LBV se caracterizan por: 

Variaciones Fotométricas 

La característica más sobresaliente de las estrellas tipo LBV son las variaciones 

fotométricas que presentan. Estas pueden presentar un amplio rango, tanto en mag­

nitud como en escalas de tiempo. 

a) Erupciones Gigantes: Son eventos en donde la variación fotométrica es 

mayor de 2 mag. y la magnitud absoluta de la estrella parece aumentar (Humphreys 

y Davidson, 1995). Las escalas de tiempo de este tipo de variación son grandes, del 

orden de miles de años. En la figura 1.2 se muestra la curva de luz que presentó r¡ 

Carinac de 1837 a 1860. 

b) Erupciones Moderadas: La variación fotométrica es de 1 a 2 mag. y se 

observan en escalas de tiempo de decadas. El aumento de magnitud puede darse en 

mesr.s y mantenerse en el estado de máximo brillo durante algunos años. 

La magnitud absoluta de la estrella parece no cambiar (Appenzeller y \'Volf , 

1982) y el aumento de luminosidad en el visible se debería a radiación reprocesada. 

Sin embargo según Lamers (1995) las variaciones moderadas pueden deberse a cam­

bios en el radio estelar, y por lo tanto ser subfotosférica, lo que implicaría un cambio 

rn In magnitud absoluta. Estos dos modelos se verán en la siguiente sección. 

Un ejemplo de este tipo de variacion se presenta en la figura 1.3, en donde se 

muestra la curva de luz de Rl27 de 1983 a 1992. Se puede apreciar que esta estrella 

sufrió un evento de variación moderada con una amplitud de ~ 1.5 mag. 

c) Oscilaciones: son variaciones de ~ 0.5 mag. que se presentan en escalas de 

t.iempo de meses a pocos años. Se pueden presentar sobrepuestas a las erupciones 

moderadas. Por ejemplo en la figura 1.3 se observa que al principio de la variación 

moderada de Rl27, la estrella sufrió tuvo un evento de oscilación de ~ 0.4 mag. 

d) Microvariaciones: Son variaciones fotométricas <0.1 n1ag. Se presentan 

tantbien en supergigantes normales (van Genderen, 1992) 
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Figura 1.2 Curva de luz de TJ Carinae durante la erupción gigante de 1840. Tomada 

de Humphreys y Davidosn (1994). 

5 



8.!o 

9.0 

> 

j 9.5 

'º·º 

10.S 

(b) 

19114 

A 127 

• ,. 
15000 

llHIO 

·~ ""' ... o 

~~:w&¿1t~<C.\ .... ~·~:c~ ... ~l"i/r.~::,~111 
. ,.... . t9llO , .. 2 

&:.00 7000. 7500 
J.,lian clal• 

aoco 

Figura 1.3 Curva de luz de R 127 en la Nube Mayor de Magallanes en donde se 

munst.ra una variación moderada. Figura tomada de Spoon et al. 1994. 
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Espectro 

Las LBV presentan variaciones espectrales y éstas se dán a la par con las varia­

cionr.s fot.ométricas. 

Durnnt.r las fases de mínimo fotométrico, algunas LBV presentan ni espectro do una 

nst.rnlla supergigante caliento con emisiónes en las líneas de H y Ho l, prcsr.ntan 

además líneas de emisión de Fe II y (Fe ll]. Otro espectro que presrn1tan algunas 

est.rcllas LBV durante el mínimo fotométrico es el tipo Ofpe/\VN9. Este tipo de 

rRpt•r.t ro ~fl rnnocc cou1n P~pf'c:tro híbrido ya que al mismo ticrnpo se observan líneas 

d<' 1•111i.-ió11 <'aracteríst.icas de r.st.rellas Of (He U A 4686 y N III A 4634-41) y líneas 

caract.eríst.icas de estrellas V\lN de baja ionización (N II, He I and H I) (Walborn, 

1977). 

Durant.e el max1mo fotométrico todas las LBV presentan un ospect.ro de estrella 

snpr.rp;ip;nui.c fría (tipo A o F) con líneas de Fe II y de (Fe II]. El espectro durante 

el nuíximo es muy similar en todas las LBV (sin importar el tipo de espectro que 

presenten durante el mínhno) lo que implica condiciones físicas muy parecidas. 

Rr.cientemente HD 5980, nna estrella tipo \Volf-Rayet perteneciente a la Nube 

Menor de Magallanes, sufrió un episodio de variabilidad tipo LBV (Barb•i et al. 1995, 

Koenigsberger et al. 1995), esto nos hace pensar que algunas estrellas que presentan 

nspr.c.t ros t.ípicos de \YR. puNlan presentar episodios de LBV, lo que apoyaría la 

""'"l<'ncin n\"olutiva de 1111a estrella masiva, propuesta por Langer et al. (1994) (ver 

adelante). 

Temperaturas 

Los c:nmhios fotomP.trkos y de espectro ropresentan cambios en la atmósfera y 

iist.os sr. vnn reflejados también en la temperatura. En las fases del mínhno la estrella 

aparece con temperaturas de 12,000 a 30000 K siendo las LBV más lu1ninosas las 

más calientes. 

Duranlr. las erupciones In temperatura llega a bajar a 7000 u 8000 K, i11dependien­

trmr111" de la luminosidad. 
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Luminosidades 

Las LBV son estrellas intrínsecamente muy luminosas y esta caract.erística per­

mit.e obsr.rvar a las que son ntiembros de galaxias cercanas. La luminosidad de los 

c;ums hi<'JI r•s111diados ,.,. de 105 ·5 a 106 L 0 • 

Corno ~n lul dicho la Jurninosidad parece mantenerse constant.r. durante las varia­
cionr.s morlP.radas y el aumento de brillo óptico se debería a qur. partr. de la radiación 

UV es absorbida y rcemir.ida en el óptico por material circ1111r.st.nlar. (Ver la sigu­

icnt.e seccióu) 

Tasa de Pérdida de Masa (J\,I) 

D11rn11to la fase de mínimo fotométrico, kl es similar al dr. las suprrp;igant.cs nor­

mnlrs rln la misma l11111i11nsidacl y temperatura, (A/- 10-7 :\·lr.Jario) pnro durante 

los npisodios de máximo brillo la tasa dn pérdida de masa llega n sor - io-" - 10-4 

M 0 /a1io. 

Lamers (1089) propuso que 1111a Lasa de pérdida de masa promr.rlio para el tiempo 

de duradrín dP. la fa.~<' Ll3V !'r.ría io-5 M 0 /año, suponiendo qrw la nst.rellas pasa 

In mit nrl rl<'I r.iernpo rn <'si adn latente y la otra mitad en er11pdrí11 1noderada. Sin 

embargo, .:~s1 n vaJor no t.on1a nn cuenta la masa que se pierde durante las r.rupciones 

gigantP.s. Se ha calculado que r¡ Car perdió 2 ó 3 M 0 durante su erupción del siglo 

pasado. Si suponemos qun las LBV pasan por varios episodios dr. erupciones violcn­

lns. r111011r<'s una,\°,_¡ promedio para toda la fase de LBV sení - 2 x 10 - 4 l'v1 0 /año. 

Si In rl11rari<í11 dn la fasr. LBV es ~25,000 años (ver adelant.P.), In Pst.rella perderá 

~5 l'v1 0 durante esta fas" evolutiva. 

Material circunestelar y nebulosas asociadas 

Todas las LBV presr.nt an evidencias de tener material ga.~noso asociado, algunas 

prüsent.an n1at.eriaJ circunr.stclar, que se n1anifiesta por que la r.st.rr.IJa prP..sont.a exce­

sos infrnrc>jns (Hun1phrr.~·s et. al., 1984), mientras que algunas LUV ti"'"' nebulosas 

dc1 auilln ;1:.;nr"iacf;L~. E11 Ja fiµ.ura l.4 sn observa la ncbulosu nsnciada a He 3-510, 

r<'porrmla por Stalrl (HJ87). 
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Este inat.erial gasP.oso se cree que pro\•icnc de la masa perdida por la estrella en 

las fases de P.rupción provias. Es intcrcsnnt.n har.er notar que las nohulosas de anillo 

snn r nmhi611 visihln alr,.,d<'rlor do algmrns \.YR y ele algunas ns1.rr•ll11R r.ipo Of/VvN . 

. •\ 1 nnnli:l'.nr las nPhulnsas de nnillo :->n cucu<'ut.ra que prn .... n111.1u1 uun sobreabun­

cfanc:in <In :-; y He (\\'alhoru, 1988), por lo que se cree qun P.sr.as Sil forman con 

mat.P.rial prnr.esado por ni ciclo CNO, c¡ue es expur.st.o en la s11pnrfir.iP. de la estrolla 

por mnzr.1nrfn .v por vic'n1 n y post.criorn1r.nt.o ~xpulsado dura111.1~ uttrl nrupción. 

Con t.odas estas cnracterísticas se ha concluido que las LB\/ son estrellas muy 

ma.~h:ns ,")· hrillaut.es, <Jllr se P11cue11tran c~n uua fa.ir;;e evolutivn avanzada y que pre­

sm1l.1111 iunsr.nhilidaclcs c¡un lrnc:en qun la cst rdln tnnga episodios on los que la tasa 

de pérdida do masa es 1nuy grande, expulsando material de las capas superiores de 

la estrella. Este material al onfriarse da origen a las envolwm1.os y nebulosas que 

Re ohsP.rv::tn y prcsenl.Rn nnrií]ueciemient.os (IJI r.: y O lo que rP.funrza Ja idea dA que 

nsf.as PSI rPJJas nst.án e11 una fase c\'olutiva rnu.v a\'a11zada y q11i:1.as provin a la fase de 

cst.rnlla 1.ipo \Volf-H.ayol.. 

Exisl.nn varias teorías para explicar los cambios en la fotometría, la to111perat.ura y 

el r.spoct.ro q110 presentan las LBV durant.e hL~ variaciones morlorarlas y que veremos 

mR.~ ar!Plnrtl<' (sección 1.:3). 
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Sección 1.2. Las LBV en el diagrama H-R 

Al "s111rlinr a las r•s1.n•lla.~ rnáR masivas (i\·I > 20 M 0 ) de!'rlr• varins perspectivas, 

:-;n ha podido <'omprohar que rn vez rlc f-O<'r '~111cs estables, son ohjntos ClllC pref"cntan 
un comportamiento n1uy con1plejo. 

Al r.mpr.;-.ar a ser observados en los ranp;os esp"ctrales del ul1.r1wiolct.a, una de sus 

rArn'"1 ('ríii.;t ¡,.a!" sobrc~n liP11les fue la ele los YÍ<llll os, es decir, prr.sPnt.nn una pérdida 
de.._ tlHl~a c•11 fnrma. co11t í1111a y rápid:t. 

;\rl<'ln:ís algunos ohjPt.OS presentan <'Xcesos infrarojos, lo q1rn clcnol.a la presencia 

de mat.crial circunest . .,lar. ERte material puedo una ser reliquia de las etapas de 

formación cln la estrella o mal.erial que ha siclo perdido por la ost.rella. Est.c material 

ni cnndrn"ar"" y forn1ar granos de polvo repr<>cnsa parte de In nmisión ele la estrella 

0111it.ir•nrlnla "11 longituclr.s de onda del infrnrojo. 

Al hacer el diagratna H-R de las est.rr.llas supcrgigantes de la Galaxia y el de la 

Nubn !\•lllynr de l\.lngnllmH'S, Hun1phreys y Davidson (1979) sr. clioron cur.nta que a 

pr.snr rfr ~<"r galaxias cnn his1 orias y cout.cnidos químicos difnn~nt.r.s, lo~ Diagramas 

H-R qun prrn<Pntaban ambas p;alaxias son muy similares. 

Se puede ver que ambos cliap;ramas prnscnLall un límite suporior en luminosidad y 

que óst.e prr•srnta una dnpenclencia con Ja temperatura para las est.rellas calientes 

(T > J:iílOfl 1.::.) y "s incl,.penrlientn ele <'lla parn estrellas con T < 15000 K. A esta 

frnnt.r•ra "'' '"conoce como límite dn H11rnphrnys - Davidson. (Figura 1.5) 

Al 110 nucont.rar estrellas con luminosidades L > 106 L 0 y tnmperaturas bajas, 

qun r<~presoutarían la parte~ avanzada de la evolución de las supnrg:igantr.s con ma..-,as 

inirialr•s :'.. 1 > 40 -50 1\ 1 ... Humphrnys y Davicl.-on ( 1979) sugirirron q1w "-"tas est.rellas 

110 ''vnl11r-in11a11 hacia la rc•gio11 clr las gip;a11t.l'S rojas y qun en sn rntniuo evolutivo, 

mwunnt.rnu 1111 límite "n ni diagran111 H-H. qun hace que ent.rnn ru una fase de alta 

pérdida de masa que previene que evoluc:iouen a temperaturas mE\s bajas. Esta fase 

sería la de LBV. 

Utilizanrln modelos clr• c\'nlurión, !'vlaerlr.r (1081) 1mcontrcí q1w si una r.st.rella con 

ma.'-'n inirinl :\.1 > 40 -::iO :\·le;~ pierde 111ut cauticlacl apreciabh' de~ tnnsa. durante Ja 

fn.sr. dn sncunucia priuc:ipal, ol caiuino ovolut.ivo de la estrcl111 no se va hacia las 

rr.giones ele baja temp.,rat.ura sino que hace un lazo y evoluciona har:ia la parte azul 

clr.l rlia1?;rnrna HR. La rr111sa que debe ¡wrrlrn· una estrella de úO :-L, ns ~ 5 - 10 IVI 0 
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para c¡un r.st.e fenómeno sr. prr.sente. 

Como se vió la masa c¡ue pierde una estrella durante la fase de LBV es ~5 M 0 lo 

que se sumaría a la masa perdida por viento (1 a 2 M 0 ). Est.a masa perdida haría 

c¡un ni fon1ímr.no del IRzo r.volntivo se presentara. 

En la parte alta del diágrRrna H-R se encuentran también las estrellas tipo B(e]. 

Estas r.st.rr.llas se caract.crizan por presentar espr.ctros similarrn• a los de algunas LBV 

<lura111r la>" fases rstnhlrs (ir. líneas cJr, emi>"ión ele H, Hr. l. Fr. lI y [Fe ll]), pero 

sin prPsrnt ar su variabilidad. En el espN:t ro se observa que la" lineas de Fe[ll] y Fe 

11 son angost.as y que las de H y de Hr. I presentan perfiles anchos, estas últimas 

pueden presentar adr.rnás componentes anchas en absorción. En el ultravioleta se 

ohsr.rvan línras resonRnt rs con perfilr.s 1 ipo P Cyg lo que implira vir.ntos con veloci­

c1nrlr.t-0 fPn11i1111les parPr·idas a tas dn las ''stre11as B normales. 

Se conoccm varias est.rellns de este grupo en las Nubes de :\lagallaiws (Zickgraff et 

al., 1985, 1986) y las que pertenecen a la Galaxia presentan el problema de que la in­

cert.idnmhrn en su dist.ancia no permite conocr.r su magnitud nhsolut a r.on presición. 

El rspr.rtrn rompur.stn el<' las 13[e] ha sido r.xplir-ado por Zic:kp,rnffr.t. al. (1986), con 

un 1nn<lrlo qun implir.n un vi<n1to de do!'i co1nponentes; un vir.nl o normal de est.re11a 

tipo 13 que sale bipolarmente en los polos y que en la region ecnat.orial es detenido 

por un disco de excreción que genera un viento denso y lento. 

La" <'!'I rrllns t.ipo Ofpr/\\").1, por su parl.n. también se lor:nli;rnn r.n la parte alta 

dr.I dii\grama H-R (\Valborn, 1977). Estas c.o;trellas presentan un r.spnct.ro compuesto 

ya que se observan sitnultaneamente línr.as de alta excitación, caractr.rísticas de las 

estrellas Ofpe, (ie. Hr. lI 4866 A y N lll 4634 A) y lineas de ha.in nxcit.ación típicas 

clr 'ª" r!'I rr.llas \\'N9 (i<'. linea" de H, H<• 1 y ;--: II). La estrella prol 01 ipo del grupo (R 

127 "" L:-.IC) prr.sentó un evr.nto t.ipo LL3V (Stahl et al, Hl83). Durantn.el máximo 

s11 r.spr.ct.ro "ra identic:o al de S Dar, una Ll3V conocida, en la misma fa.~e. Post.erior­

mr.nt.n ot.ras r.strellas Of/\VN han most raclo eventos de LBV con lo qnn la relación 

r.ntrr '"" Oípr/\VN9 .'· ln" LBV sn c:onfinncí 
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Figura 1.5 Parte alta clnl diagrama H-.R mc>srrando la localizar.ión de las LBV y la 

Ofr.J. Lns w1riaciones ruc>dc•radas simula11 un rnovimiento do lns Ll3V nn ni diagrama 

H-R qno <'M-1\11 marcados con las línnas puut.cadas. Figura tomada de Humpreys y 

Davidson (1994). 

13 



El pnnnrame se complica aún más con el ovcnt.o tipo LBV quo presentó HD 5980 

(Barbá ot. al. 1995). Est.a estrella es un sist.ema binario quo pertenece a la Nube 

Menor do l\lagallanes (Ll'vlC) y que pr<>sentaba un espectro t.ípic:o do estrella WN6 

hast.n Oct uhr" ele 1904. El brillo aumeut.ó en 2.3 mag. y el osp.,r.t.ro óptico presentó 

lín<'nl' hrillaut.ns ele H 1 y He 1. así como líneas d<\biles en omisicí11 do N 11, Fe ll, Si U 

y Si III. En el ultraviolot.n el espectro también cambió, aunquo algunos cambios ya se 

habían presentado con anterioridad (Koonigsbergor et al, 1994, 1095). El espectro 

había cambiarlo de \V:'\3 a \VN6 en un período de 13 años (1978 a 1991), el aumento 

"'' PI brillo fu., de 0.4:3 mng en ese lapso y la ,·elocidad del virnt.n dis1ninuyó por 600 

km s 1 

Tocios estos tipos de estrellas se cree que se generan durante la evolución de las 

r.sl.rrlla.'< mu~· masivas ( l\I > 40 l\1 0 ). Srg1ín Humphreys (1980) una posible secuen­

cia r.\·n)ut iva ele una r.st.rrlla 111asiva podría SPr: 

O ~ Of ~ LBV +-+ Of/WN ___., WR 

Sin rmlmrp;o a la luz r!PI evrnt.o tipo LB\' de HD 5980 (l3nrh1\ r.t al. 1996) la 

secucncin evolutiva: 

O ~ Of ~ WN ric:a en H ~ LBV ~ \V:'ll pobre en H ~ \VN sin H ~ WC 

prnpur>stn por Langer nt. ni. (1905) parrce mas correcta. 

En r.st.e rscrnnrio una rst.r<'lla presentaría c:aracterísticas do \Volf Hayet. aún durante 

la fase de quemado ele H en el núcleo. La causa sería que la est.rr.lla presenta in­

<'.st.abiliclarlN• hidroclhuimic:as que haceu que tenga un viento int.cmso y una ta.~a de 

prrclirln clr> masa granrlr. cnrartoríst.icas c•st.as dr> las estrellas \o\'H. La siguiente fase 

s~ría Ja rlr. LUV cu rfonrln In estrella prcsont a un enriquncituinnt.o C!l1 la cantidad 

de Hr. y rn donde la <!St.rolla presentaría las ruayores tasas de prrdicla de rnasa. El 

sig1mnt.e <!SI.adío sería el rle \VN pobre r.n H y sería el est.aclo 011 ol que la estrella 

~mJ>P¡,';ilrfa n ciucmar H,.. 1'11 el n1ícleo. 

Oa.ro hrr'hn inte!"e!-'nntn alrededor de nst.a. Necucncia evoh1t.iva (?S r.1 hecho dn que 

la r.st.rrllR :\·ICA 1-B ( H235 en el catálogo ele Spiller, 1992) ha ,.;iclo rrcouocicla corno 

una r.st.rrlla t.ipo \VNO pnr Smith et al. (HJ95). Esta estrella, que port.euece a :1.133, 
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fuó rlnsifir.nr!H inicialmente como Of/\VN por Willis et al. (1992). Smith et al. 

(1005) '"' basan en un trnbaju de Crowt.her et al. (1995) en el quo demuestran que 

R84 (una estrella Of/\VN del grupo original de \Valborn, 1977) es en realidad un 

est.rella 'vVN9 o 10 ya que las líneas de He ll (.>.4542 y.>.5412), no son fotosféricas 

sino que s<' originan en el vi<'nto. Smit h et al. arguyen quo est.a roclasificación de 

las Pst.r·rllal' Of/\VN a ost.rellas tipo W;-.;' t.arrlía (WN9 o WNlO) nvit.a Ja suposición 

de qun rnprnsentabau nst.rellas en transición nnt.re Jos tipos Of y \VN. 

Ahora ciue HD 5980 ha rngresado a mostrar un espectro \Vl':G (Kocnigsberger, 

1006). sPria intrrcsa111r. rncnutrar la cantidad clr. H que prnsPnt.a comparada con 

In nnront rndn previamcmtr. al cvrnto Ll3V. Es rle esperarso qur part.e de las capas 

(?Xt.,~rnas ric:as en HiclrdgPno hayan siclo expulsadas duraut..n n1 r.v,~nt.o LBV y que 

act.ul\lnient.n la razon H a Ho sea menor. También es de esperarse que presente un 

rxcrn•o '"' infrarojo y q11<• se clr un evento de disminución fotomótrica parecido al de 

\.VH-10 (Tlw nt. al., 1D88) cunnclo el mnwrinl <'xpulsaclo se enfrin y rncombine. 
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Sección 1.3. Variaciones moderadas: pseudofotosfera o pulsacion. 

Como sr. vió en la sección 1.1 las LBV sufren de variaciones fotométricas de 

1 a 2 mng a intervalos irregulares. Estas variaciones se conocen como variaciones 

morlrrarla.s, para dis1 ingnirlas de las variaciones mayores ( <;3 mag) a las que se 

conor.11.n r·o1110 variaciones o erupciones Aigant es. Estas variadonrn; n1oderadas están 

relacionadas a cambios en el color de la estrella: la estrella es más azul en el mínimo 

y más roja en el máximo de brillo. Se ha observado tambiPn que la ~Ivaría de 

10 -r. a - io-4
·5 M 8 /año durante la.~ variaciones moderadas. (Lamers, 1989). 

Ln i11t PfJH"f'taci<)n cn1111in qur. :;;e dá Ps cfr. nrigcn atmosf<~rir.o. r.s dncir, por algún 

nH'r.nnis1no d1~sconocido la. tasa con la que la estrella pinrdc 1nnsa r.n forma de 

vir.nt.o (,Ú ) aumenta subitament.e creando una 'psudofot.ósfr.ra'. Esta envolvente 

es ópt.icaml'nt.c gruesa y absorbe parte cfp la radiación UV dr. ht. f~st.rnlla. y la reemite 

r.n PI 1lpt irn. A.1 expn11dir~c In envolvente sn enfría y simula la fnt.ósfr.ra de una es­

trPlln n1as roja. Evcnt11aln1e11tc la pscudofotüsfera deja de sPr clptica1nentc gruesa y 

permit.e volvor a observar a la estrella directamente. 

El niecanismo específico que genera el aumento súbito de ,\J no se conoce, se 

han prop11r$tO modelos que van desdr f111e la estrella sufre 11n périodo en el que 

p11lsar.io11r!"> no radialrs l'nmhian Ja est rnctura haja del vir.nto, hast.a mecanismos 

en el f1Ur. r.I viento s11frr 11n cambio sühito ele grado de ionización o de opacidad, 

haciendo que el depósito de momento de la radiación en el viento sea más eficiente 

y por lo 1.ant:o se transporte más material con él. 

Esl.r mnclr.lo proponr. r¡ue la l11minosidad de la estrella no cambia, es decir que 

111 n1111H'111 n clr. brillo <'ll ~1 t1pt ir.o In corr<'~poucle una disminnf'iclu cln bri11o ene 1 UV. 

ObsP.rvac:ionns hechas con el IUE duranto variaciones moderadas de LBV apuntan a 

que la magnit.ud absoluta de la estrella sn mantiene constanto. (Appcnzeller y \Volf, 

1982. Lei1.lwrer et al., Hl85). 

()1 rn fonna ele VC"l' c~l prohlerna r.s ~upnrH•r qno la variacic)11 t.ir.ttc'! origen en el 

i111 r.ric>r rlr. la r.st.rella. E~ decir el radio y la luminosidad de la estrella acmbian, y 

no unn nuvolvr.ntc que acllÍa como pseudo-fotósfera. En este 1nodclo, por lo tanto, 

se pnr.rlr. interpretar que la estrella es m1is caliente cuando os rrHi.~ rl<lhil en V. 

Ln di~t' ih11ci(ln d<• Ptir~ia radiada de• una est.rclla está rc•lncinnndn r.on la lumi­

nn~idnd .v ,..1 rndio r.st Piar. Esta clist.rib111·i<.lu no depende de! la VPlnciclad del viento 

ni dn In JÍ. ~iPmprc y cuando el viento sc?a opticarnente delgado. 
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Las LBV presentan JII entre 10-6 y lo-• M 0 /año y según de Koter et al. (1996) 

el vi•mt.o "" opticamf!nt.r. delgado en el ópt.ico y el UV en ese rango de NI. Por lo 

t.tmto. In diRtribució11 dr r.nrrgía y loR colores de la LBV clurant.f! las variaciones 

moclrrarl•L'< son indepr.ndirmtes de AI y ele v00 y reflejan cambios en la luminosidad 

y en el radio estelar. 

Lamers (1995) modeló los cambios observados en S Dor, ent.re 1982 y 1992, ( 

Figura 1.13) 111 ilizando 1111 código para rnoclnlar la atmósfera clr. una estrella masiva 

"º" viP11ln filC'ra de rq11ilibri1> termodi111ín1ico local (el coclig<> ISA, ele I<:oter et al. 

1993). El radio estelar dr.rh·ado del modelo varió desde 100 Re, durante el mínimo 

visual, h1L<;t.a 380 ~durante la fase de brillo visula máximo, La temperatura cambió 

ele 20 000 a O 000° K .\'la luminosidad pasó dn 1.2 x 106 a 7.9 x lO·' L 0 • En la figura 

l. 7 s•• p111•d"n vf!r los carnhios prcsf!ntr11dos pur Lamers (1995). 

Gnn<'1'11hnrnt.e, se Rnpone que Ja lun1 inosidad de una LB\: sn rnant.icne constante 
durant.o lns variaciorn's moderadas. Esto se basa en observaciones lrnchas con el IUE 

de est.rdlas tipo LBV durante este tipo de variaciones (por ejr1nplo R71, Wolf, 1989 

.Y R127. S111hl y \\ºolf. 1!186). Pero la ralibrar:ión ele las obsnn•>1P.io11cs del IUE y la 

ÍJJC~rr·f.idurnhrn eu la c:c>1-rPc 0 cidu por nxti11c:i6n podrían ocultar 1111 r.arnbio de 0.2 dex 

en la nst.nhilidad de In luminosidad. 

Si el cambio de energía que se refleja en la luminosidad perdida por la estrella 

estuvit!ra sinudo usada J>rtra nxpander bL'i capns uxtcrnas dn la nsl.rt!lla, se puede 

onr.out.rnr~ a graudcs rasgos, c:unnta ca111.idad do material '~s1.1i irnplicada en Ja ex­

pansión. Si toma111os los valores derivados por Lamers (1995) para S Dor, encon­

tramos que la luminosidad de la estrella cambia de de 1.2 x106 a 7.9 xl011 L 0 en 

aproximadnmnnte 1700 díns. Esto implica uua pérdida de cnrgfa radiada de: 

~Ernd =AL x t = 1.2 x l047erg 
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Figurn 1.6. Variación moderada de S Dor, durante 1982 a 19!J2. Imagen tomada de 

Spoon et al. (1994) 
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Figura 1.7. Resultados del modelaje do Ja variación moderada de S Dor. Imagen 

tomada de Lamers (1996). 
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Esta energía perdida se usó para expandir las capas externas de la estrella, la 

cual pasó cln tener un radio de 100 ~a tener un radio de 380 R.;,. Sin embargo el 

raclio inf.,,nu> ele la zona nxpandida no cmnbia, por lo que poclnrnos suponer un radio 

mndio dn In zona expandida que iría de 75 a 200 ~- Ya que la expansión se debe 

hacer en contra de la atracción gravitacional que haya sobre la zona P.xpandida, la 

energía utilizada se puede calcular e igualarla a la energía radiat.iva perdida: 

A ·• G ( 1 l ) G Me¡ llferp ( l 1 ) 
.u.Ern.t = llfr¡ ;\fezp -1"· . - -f" . = R 7• - 200 

l.1n1c L/ua 0 O 

donde Alerp es la masa de la zona expandida y M.¡ es la masa efectiva grav­

it.acional dP la estrella. Para clacular la masa efectiva se cleho tomar en cuenta 

ni nmpuj" ,11;<>1rnrado por IA rnrliación, '"' docir In presión de rarliac.ión. Al tomarla 

011 cuí"UI a porlrernos supoucr quo Ja zo11a expandida :9iente una rnasa gravitacional 

menor que la masa de la estrella ya que In presión de radiación está actuando en con­

tra de la gravedad. Si suponeinos que la presión de radiación se debe unicamente a la 

prnsión r.jr.rr.icfa sobre los nlectroncs librrs y que el material r.s unicamr.nt.e hidrógeno 

r.01nplr.t.11n1c•nto ionizado (dispc~rcióu de ·rhon1pson), Ja masa P.fPctiva snrá entonces: 

Me¡ = ;\J. (1 - 9rad) = "\/0 (1 - 2.66 x 10-5 f f8 )) ) 
Ograv ,\.f. 

1\18 

Para rl caso ele S Dor la luminosidarl es de 1x106 L 0 y la n1asa es de 45 1\1 0 , lo 

que dá uua n1asa efectiva de ~ 18 l\·1 0 . 

Despejando klezp de la ecuación supr.rior el valor que obtenemos es de 0.21 M 0 o 

0.004 Al •. Es rlecir. unicamente 0.004 el" la masa de la estrr.lln est.á implicada en la 

r.xpn11~icl11. 

Lnmr.rs concluye que debe de haber, cm la estructura intcrna ele la P.strella, debajo 

de In fotósfcra. en la zona en donde se tengan 0.004 NI., un rnacnnismo que genere 

una inP.st.Ahiliclacl y q1rn sea rP.sponsable rlc esr.e comportamim1t.o. 

,\ In 111i~111a conclu~i<in 11<·~>111 Stotlwrs y Chii;i (1993) a t.r;l\'PS d"I estudio de 

h-1 <':-Ol r11c1 urn de n1odc~los de c"strnllas ruasivas. El Jos encur.nl.rau <fHP. un modo de 
pulsnci<ln radial se geuura t~u la rcgióu iur nrna de Ja estrella nH la c,ue Ja t.crnpcratura 

ha.in de 5 x 105 K, ya que a esa temperatura Ja opacidad pnr los át.omos de fierro 

Run1P11t a 11111.'· rapidarnnntP. hncicudo qur~ e.si.ns zonas se acr.rrpH!U a una especie de 

lirnirr "" Edrlingt.on, qur- las hnr1:í expanrfr.rse y nnfriarse. 

20 



Est.e comportamiento explicaría porqué unicamente se conoce una LBV en Ja 

Nube Menor de lV!agallanes, mientras que en la Galaxia y en las demás galaxias 

cercanas el n1ímero es de al menos de 4, ya que para que se dé este fenómeno es 

"'"'""Ario CI"" la cantidad de metales da la esl rella sea alta, c:onr.rariarncntc a lo que 

snr.r.ril"! c~u la Nube Mnuor~ 
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Sección 1.4. Las LBV conocidas 

Act.ualnwnte se conocen 32 estrellas t.ipo LBV (34 tomando en cuenta a HD 5980 

y a In posihln LBV el<' XGC 23G3 [IAUC G294}) cm la Galaxia y en galaxias cercanas. 

La.~ LBV conocidas se distribuyen de la siguiente manera: 

5 en la Galaxia: r¡ Car, AG Car, HR Car, P Cyg y HD 190529, 

6 on In Nuh" Mayor"" .Magallanes: S Dor, H. il, Rl27, R. 110, R.143, HDE 269582 

1 (2) on la ;\lube Menor de Magallanes: R40 (y HD 5980) 

4 en M31: AE Ancl, AF And, Var A-1 y Var 15, 

4 en l\133: Var B, Var C, Var 2 y Var 83, 

5 rm NGC 2403: Var 12, \"ar 22, Var 35. Var 3i y Var 38, 

3 CJI M81: 11. 12, 13, 

3 en MIO!: Vl, V2, VIO y 

1 en NGC 1058: SN 1961 V, 1 

(1 en NGC 2363: IAUC 6294) 

Si s11po1rnmos que la fase \VR es posrerior a la fase LBV y además que todas las 

LBV sobreviven de esta fase para convertirse en WR podemos encantar el tiempo 

de vida de Ja fase LBV si comparamos los números de estrellas en la fase WR con el 

de r.st.rolhL~ 011 la fase LBV, siempre y c11a11clo la estadística est.é completa, es decir 

'1"" conozcamos todos los casos de LBV y dc \,\'R en una galaxia dada. 

En cl caso clr. la Galaxia no tene1nos esos números ya que es posible que existan más 

de este tipo de estrellas que las que conocemos. (Ver por ejemplo el caso del cúmulo 

do probahlos LBV hacia el centro de la Galaxia, Krabe et al., 1991). 

Pnr;¡ ,~J cnso de galaxias r.Prcanas e11 algunas de ellas, los 111i1nnros de estrellas 

LDV y \VH si puedeu snr complntos, corno "" Ll\IC. Esta galaxia es cercana y se 

tiene la confianza de que casi tocias Ja.~ \VR son conocidas, sPg1ín van der Hucht 

(1991) existen 115 estrellas tipo WR y como se vió, 6 LBV. Al hacer el cociente 

N(LBV)/:'\.'(\VR) = 0.03 y muir iplicarlo por ni tiempo de vicia cln la fase WR (5 x 105 

mios ~··g1í11 :\lneder y :\IPyuet .. l!J8i) oh1"11"mos un tiempo clo vida dr. la fase LBV 

- 2Cl. 000 arios. 
11 .. 11 SS 1961 v· n1ostró un comportanliento sin1ilar a Ja erupción dr. 17 Cnrlnac durante el siglo 

pasncfo. 
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Para r.I caso de M 33 el ntímero de est.rell•L'i tipo WR conocidas es también~ 100 

(96 sogtín van der Hucht, 1991) pero es de esperarse que existan más ya que algunas 

WR de tipo tardío (\VN9 y WNlO) no son fáciles de reconocer en las búsquedas 

que se hacen para encontrar estrellas \VR. En M 33 se conocen unicamente 4 LBV 

y os rlr. r.sprrarse qu., P.xistan algunas Ll3V que no hayan sido identificadas. Las 

caract.r.rísl.icas de las LBV conocidas d" M33 se presentan en la tabla 1.1. 

Tabla 1.1 

Estrellas tipo LBV que pertenecen aM33 

Est.rclla AR Dec < 1nv > T lag L/L0 l'rlao1 
[h m •] [º , ,, l mag mag 

Var B l 33 49.4 30 38 07 15.50 9000 6.05 ± .05 -10.4 

Vnr C 33 25.5 :30 35 58 16.61 15 000 5.08 ± .05 -9.8 

Var 83 1 34 10.9 30 34 38 16.46 - 30 000 > 6.35 < 11.1 

Var 2 1 34 18.5 30 38 36 18.11 

Co1no se vió la fase LBV se caracteriza por las variaciones tanto fotométricas 

como espect.rales, pero estas pueden presentarse de forma muy esporádica pudiendo 

pasar clP.caclas sin que la estrella varíe. Una forma de identificar estrellas que puedan 

srr rnnrlirlat as a LBV <'S buscar aquella.'> ostrella.-; que presenten r.spr.ct.ros tipo LBV, 

<'-" drcir rspectros como P Cyg ( dominado por líneas de emisión de H, He, y Fe ll) 

o espectros del tipo Ofpe/WN9. 

En la Galaxia o en l\131 esta búsqueda sería dificil ya que el polvo a lo largo del 

clisro nos ohsrurecerá lns ostrellas. En u! caso de l\133 esta b1isq11rcla será más facil 

ya C'Jtln r.stn galaxia se uos tnurstra casi dn frnute y la absorción por polvo es mínima. 

Una clesvent.aja es que a la distancia de l'vl33 (DM ~ 24.73 mag., Huterer et al, 

1995} las LBV tendrán magnitudes mayores a 15 mag, lo que permitirá unicamente 

oht.onrr r.sprct.ros de baja dispersión. 

Pnrn fnr·ilit.ar mfis In h1ísq11rdn es co11\T~11ir.11tr. observar 1111irarnrnt.r. a<¡ucllos obje­

tos q1u~ tr11u•:-ot rcn c1nisidu rn Ho . Un cat.ilogo de objetos que nllH?st.ran esta emisión 

y qno pertenecen a M33 fue producido por Spiller (1992) y fué el que se utilizó para 

r.ste trabajo. Dicho catálogo se presenta en el siguiente capítulo. 
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Sección 1.5. Condiciones físicas en las atmósferas extendidas 

En algunas estrellas, el problema de transporte de radiación a traves de la 

atmósfera se puede aproximar con un trata1niento plano paralelo, es decir, se puede 

supon"r flU<' la atmósfrra se comporta como un material gaseoso ionizado en donde 

Ja t.cn1pcrat.ura y la densidad varían unican,ente con Ja distancia a la estrella y que 

la altura má.xima de la atmósfera es una fracción pequeña del radio estelar. 

Este no es el caso de las estrellas masivas (Af. ~ 20M0 ). Estas estrellas poseen 

at.mósforns cuya altura caract.,rística es una fraccion import.ant.e de o mayor que el 

rndio dn In rn;t.rclla. El t.ratandento del t.rnnsporte radiativo se complica ya que se 

t.ienr. que tomar en cuenta la emisión que proviene de lugares de la atmósfera que 

no est.án sobrepuestos sobre el disco estelar (desde el punto de vista del observador). 

Siguiendo las leyes de Kirkoff uno espern encontrar emisión pura de est.as partes de 

In ntm1ísfr.rn. r.n contraste con la absorf'ion ele radiación en rr.giones específicas del 

rspect.ro (líneas espectrales), que se observan 1m las regiones de la atmósfera que 

se encuentran sobrepuestas al disco estelar. las estrellas masivas presentan tipos 

espectrales A temprno, B, O y WR. 

Otra caract.eríst.ica importante de las atmósferas extendidas es c¡ur. no son estáticas 

i<ino c¡nr. prrsentan flujos continuos de material conocidos como vientos estelares. El 

material perdido a traves del viento es una fracción apreciable de la masa estelar y 

puede ser - 10-5 - io-6 l\I 0 /año para estrellas de tipo O y B. Un efecto de este 

hecho es que el material que la estrella pierdr. en forma continua afecta su historia 

cvolnt ivR y s<~ ven afect.ndos también la rst.rnct.ura, dinárnica y composición química 

del mat.erial que rodea a la estrella. 

Todas las estrellas 1nasivas presentan este tipo de fenómenos pero en donde es 

más notable es en las estrellas tipo Wolf H.ayet. Estas son estrellas que presentan un 

rJ<JH'rt ro dominado por línras en emisión con prrfiles tipo P Cisne, cst.o es, perfiles 

con 111Hl r.01nponcnte en absorción en la parte azul y emisión r.n la part.e roja de 
la línea. Los anchos de las absorciones pueden llegar a medir hasta 3000 ó 4000 

km. s- 1 n1ientras que el ancho de las emisiones son del orden de cientos de km. s-•. 

Ut.ilbrnnrlo la velocidad tnrminal, es decir. la velocidad del hnrclr mas azul del perfil 

P Ci~11P "!'>" p;.1n\mr.t.ros nt ó1nicos dr. las lítu~a.."' n•sonantcs en r.I u)t.rnviolct.a, es posible 

iufrrir la cm11 idad de n'aterial que est1\ perdiendo la estrella r.n forma de viento. 

La t.asn con la cual se pierde este material, denotada por !Ú es del orden de io-6 
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M 0 /año. El espectro presenta líneas de especies de distintos grados de ionización 

(Hn JI. N 111, N IV. O IV, etc) y en algunas de estas estrellas se observan absorciones 

de línnas cln H. 

Las est.rellas tipo O, por su parte, presentan velocidades terminales que van de 

1000 a 2500 krns- 1 y presentan M de io-6 a io-7 M 0 /año. 

El mccanismo que impulsa al viento de las estrellas masivas es el momento de 

la rnclindón cstelar que es depositado a t.ravcs de las lineas espectrales. Los vientos 

presentan un gradiente en velocidad alto lo que permite que el viento interactúe con 

otras regiones del continuo, además de las que están centradas en la longitud de 

onda en reposo de las líneas, de esta manera gran parte del momento de la radiación 

de la cst.rclln us transferido a las capas externas de la atmósfera. 

Ut.ilizauclo la ecuación ele conservaci611de1nasa o ecuación de continuidad, obten­

emos que la cantidad de material perdido es una constante, que podemos denotar 

como: 

M = 4rrp(1·)v(r)r2 

y utilizando valores típicos de vientos obtenemos: 

10 ( M ) n = 3.27 X 10 O 6 l\l / _ 1 , ' 0 ano 

donde n es la densidad numérica de las partículas del viento, l\J esta en unidades de 

lo-0 M 0 /año, la distancia r en unidades de 20 Re y la velocidad en unidades de 

1000 kms- 1
• Esta ecuación nos permite conocer la· densidad del viento en cualquier 

punt.o r si conocemos tnmhién la velocidad. Para el caso de una l"'strella tipo O 9.5 

I, donde la t.asa de pérdida de masa medida es de 3.9 x 10-6 M 0 /año y la velocidad 

terminal V00 observada es de 1550 kms- 1 , la densidad derá de: 

n = 8.23 x 101º(d)-2 

donde d es In distancin en la que se alcanza la velocidad terminal en unidades del 20 

R,;¡. Si suponemos que esta distancia es de 1000 Re, la densidad será de 3.29 x 107 

, muy por encima de las densidades encontradas en las regiones H U típicas (ver 

abajo). 

En rcP.i<>ncs H II, como se ,·erá en el Ap/\ndice B, son import.ant<'-~ las emisiones 

prohibidas de líneas de niveles metaestables, ([O 111], [S II]) pero en las atmósferas 
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extcndicfas de las estrcllas masivas, debido a la densidad tan alta, estas líneas no 

aparnccn ya que son desexcitaclas colisionalnicnte antes de que sufran una transcisión 

espontanea. 

Conociendo los coeficientes respectivos es posible calcular una densidad en la cual 

las transciciones colisionales son importantes frente a las desexcitaciones radiath•as, 

para densisdades electrónicas ne > Ne las trancisiones cilosionales son importantes. 

Para el caso de las líneas del doblete del [O 111] 5007 y 4959 A la densidad crítica 

N,. - 6.5 x 105 por Jo que es difícil quc estas líneas aparezcan en el espectro de la 

cst.relJa. 

El espectro de las estrellas masivas con atmósferas extendidas presenta emisión 

en las líneas de H y He I (tipos espectrales A y B), se presentan emisiones en líneas 

de Hn IJ unicamente cm 'ª"estrellas más calir.utns (tipo O o \VR.). Los continuos son 

azulr.s y P.n algunas ocaciones presentan excr.sos en el infrar·ojo. 

En el caso de las estrellas tipo BfeJ (y algunas LBV) además de las lineas de 

H y He en emisión se presentan también emisiones en líneas de Fe II, [Fe II) y {O 
I]. Estas líneas se generan en regiones ele baja ionización y densidad relativamente 

baja. 

En el caso de las B[eJ se cree que presentan viento bimodal debido a que la 

velocidad de rotación de la estrella es alta, esto origina que la parte del viento que 

está en la región ecuatorial tenga una velocidad terrninal menor, creando una especie 

de disco denso que se expancle lentamcmte. Los bordes ext.oriorcs de estos discos 

prrnmnr.an t.P.mperaturas cP.rcauas a 104 por lo que Jos átomos dí! Fe se encuentran 

neutros o ionizados una sola vez, la densidad en estos puntos es cerca a 106 mientras 

que las densidades electrónicas críticas para Ja emisión de [Fe 11] son mucho mayores 

(Bautista et. al. 1996). 

En ni caso de las LBV no se sabe que smm rotadores rápidos, pero la estructura 

de la nuvolvente de TJ Carina observada por el HST, apunta a una distribución de 

disco. 
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Sección 1.6. Objetivos del presente trabajo. 

Como se vió en la sección 1.4 el número de LBV conocidas en la Galaxia M 

33 puede no representar el número total de ellas, ya que por las características de 

las variaciones, éstas se presentan esporádicamente, pudiendo pasar décadas sin que 

una e.st.relln en particular varíe. 

Una forma de aumentar los números de estrellas tipo LBV en cualquier galaxia 

es buscar aquellas estrellas que presenten alguna de las características (no todas) 

que definen a las LBV. 

Una característica que es facil de obsevar es el espectro. Como se vió en la 

sr.cción 1.1, algunas LBV, durante la fase cln mínimo, present.an espectros ópticos 

que son dominados por líneas de emisión de H, He y líneas de Fe 11 y [Fe ll], otras 

LBV presentan espectros tipo Ofpe/WN9 que se caracterizan por presentar líneas de 

alt.a excit.ación (He 11, N 111) y de baja excitación (H, He l y N 11) simultaneamente. 

Est.os clns tipos de espr.ctros son facilment.e reconocidos y no se pueden confundir con 

el nspnct.ro de estrellas supergigantes cnlieut.ns normales, caracterizados por líneas 

en absorción de H y He. Algunas supergigantes presentan estas líneas en emisión, 

producto de la atmósfera extendida qun poseen, pero no presentan las líneas de Fe 

11 o [Fr. 11]. 

Los dos rspectros carncterísticos de LB\' t.ienen en común que presentan la línea 

Ho en emisión, por lo que observando únicament~ aquellos objetos con apariencia 

estelar que presenten emisión en esta línea se podrán encontrar abetos que sean 

candidatos a LBV. 

Ent.re los objetos que presentan Ho en en1isión se encontrarán también regiones 

H ll aisladas, pero como se ve en el apéndice B. el espectro de estos objetos presenta 

líneas en emisión de [O 111], que son facilmente reconocidas. 

El obetivo de este trabajo es encontrar aquellas estrellas que sean candidatas a 

LBV nnt.re una muestra de objetos que presenten emisión en Ho . Esta búsqueda 

de hará obteniendo el espectro de baja dispcrción de los objet.os de la muestra y 

encontrando aquellos que presenten espectros característicos de LBV. 
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Capitulo 2: Los objetos de la muestra 

Como se vió en el capítulo anterior se planeó observar aquellos objetos que presenten emisión 

en la línea de Ha y que pertenescan a t-.1 33. Exiten algunos cat.álogos que listan objetos con 

esas caractcrfaticas, por ejemplo, Court.cs et al. (1987) presentó un catálogo de regiones con 

emisión en Hn , utilizando placas tomadas con el telescopio de 6 mts. del SAO. El encontró 748 

regiones en emisión dando una imágen del medio interestekat de M 33 dominada por burbujas 

y filamentos. Los tamat1os de estas regiones varían de l a 50 "y es de esperarse que estro ellas 

se encuentren estrellas individuales con emisión en Ha sin que tengan una región H ll asociada. 

01.ro cat.1\logo es el de Spiller (1992), que observó a t-.1 33 utilizando varios filtros. Este 

ca1.álogo fud el que Sil utilizó para escognr los objetos a observar y sus características se verán 

más adelante. 

Recientemente Calzetti et al. (1996) presentaron un catálogo de objetos con emisión en 

Ha preparado a partir de placas fotográficas tomadas con el telescopio de 4 mt de I<itt Peak. 

Este r.al1ílogo lista objetos con magniturlm; visuales mayores que los objetos listados por Spiler 

(1992), pero se concentra unicamente en la parte central de M 33. Debido a que ya se habían 

observado algunos de los objetos del catálogo de Spiller y a que éste nos permitía hacer una 

discriminación previa de los objetos debido a que se observaron en varios filtros, se decidió 

unicament.c utilizar el catálogo de Calzctti et al. como referencia para comparar los objetos 

comunes en los dos catálogos. 

Sección 2.1. El catálogo de Spiller (1992). 

Con el fin de aislar los objetos de M33 que presentan emisión en la línea Ha , Franz Spiller 

del LSW de Heidelberg, Alemania, realizó un traba~,o observacional muy interesente. Utilizando 

imágrncs tomadas a t raves de filtros angostos aisló aquellas est.rnllas que podian ser probables 

rn<t.rr.lln.« t ipn LBV y aquellas que presentaban características de estrellas con regiones H 1l 

pequmias. Utilizó filtros centrados en la línea Ha y en las líneas del 0(111] (>, 4959 y 5007) y 

filtros centrados en los contínous adyacentes. La información de los filtros se dá en la tabla 2.1. 
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Tabla 2.1 

Filtros usados por Spiller 

Filt.ro Longitud de Onda Central FWHM Transmision 

Ha 6581 A 38 A 35.7 % 
Hct cont 6466 A 117 A 56.0 % 
[O III] 5028 A 33 A 48.0 % 
[O lIIcont 5195 A 107 A 51.0 % 

Post.erior1nente encontró las magnit.udes instrumentales de las estrellas individuales y com­

paró los brillos de las estrellas en las imágenes tomadas con los filtros centrados en las líneas 

con sus brillos en las imágenes del continuo correspondiente. Aquellas estrellas que mostraron 

mayor brillo en las imágenes en la línea son las que presentan osas líneas espectrales en emsión 

en sus r.spcct.ros. 

Las 2 listas de objetos, aquellas con emisión en Ho y aquellas con emisión en 0[111] se 

correlacionaron y se buscaron aquellos objetos comunes. Estos objetos se nombraron objetos 

H, es decir objetos que presentan emisión en la línea Ho y en las líneas del [O UI] y que muy 

prohahlnmrmt.e son esl.rnllas (o cúmulos compact.os) con una rcgion H II alrededor. 

A qunllos objetos que mostraron emisión en la línea Ho pero que en las imágenes de [O 111] 
(en la línea y en el continuo) fueron del mismo brillo se clasificaron como objetos S; es decir 

objetos que unicamente presentan emisión de Ho . Algunos objetos unicamente aparecieron en 

las imágnnes de Ho y son muy débiles para aparecer en las imágenes de [O III], estos objetos, 

"ºclasificaron con10 objet.os I< si el color formado por las magnitudes de los filtros del continuo 

de (O UJ] y del continuo de Ha mostraron una diferencia mayor a 0.2 mag, es decir mostraban 

un color azul. 

Aquellos objetos que se clasifican como tipo S y tipo K serán las más probables a tener 

ei;pectros tipo LBV. 

Rni;umiendo: 

objetos tipo H ---+ emisión en Hoy en [O III] 
objet.os t.ipo S ---+ emisián en Ho y no emisión en [O III] 

ohjntos tipo K -> emii;ión en Hoy color azul (m¡0111¡ ••• , - 1ri11,.
00

.,, < 0.2) 
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P1ua r.ncontrar la magnitud visual do los objetos, Spiller también tomó imágenes a traves de 

un filtro V de Johnson de los mismos campos y de campos de estrellas con fotometría conocida 

para pasar al sistema estandar. 

La resolución espacial de las imágenes de Spiller fué de ~ 1.55" , que a la distancia de M33 

corresponde a ~ 6.5 pe. Es por eso que no es posible diferenciar entre una estrella aislada y un 

cümulo compacto. 

El catálogo de Spiller consta de 59 objetos S, 55 objetos H y 61 objetos K. Se observaron 

unicamente 24 objetos S, 7 objetos H y 6 objetos K. La información de Jos objetos observados 

así como la bitácora de las observaciones se despliega en el capítulo 3: Observaciones y Re­

ducción de los datos. 
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Capitulo 3: Observación y Reducción de los Datos 

En este capítulo se verán las características de los objetos observados en M 33 

(sección 3.1). así como tmbién se dará una descripción del LFOSC (sección 3.2), 

qun fuó el instrumento utilizado para obt.ener los espectros cfr. baja disperción de los 

objr.t.os. 

Por último se dará una visión global de los procesos de reducción de los espectros 

(seccién 3.3), dejando la descripción detallada de ellos para el Apéndice A. 

Sección 3.1. Los Objetos Observados 

Los ohjct.os obsen·ados, corno ya se elijo en el capítulo 2 fur!ron escogidos de un 

c:ar.álogo ele objetos con emisión en la lí11ea ele Ha generado por Spillcr (1992). La 

información de Jos objetos observados se despliega en la tabla 3.1. Est.os objetos son 

aquellos cuyas magnitudes visuales fueron menores a mag 18, ya que corno se utilizó 

r.I f.nlnsc:opio de 2 mt dnl Observatorio Guillermo Haro, ésta fue\ la magnitud límite 

n la r.unl sr pudieron oht.f!ucr espectros r.on sr.rlnl a ruido bajo, pr.ro suficiente para 

obsnrvar las líneas de emisión. 

En las figuras 3.1 a 3.6 se muestran las cartas de identificncién de los objetos 

obsorvarlos, estas cartas, tomadas de Spiller (1992), se generaron a partir de imágenes 

clir,,cl ns y solo se gralkaron las posiciorws de las estrellas. 

Como se ve en la tabla 3.1, las observaciones (24 objetos S, 7 objetos H y 6 

objetos K) se centraron cu los objetos S ya que son más brilla11tcs que Jos objetos 

K (y por lo tanto necesitarían menor tiempo de integración). Los objetos H, como 

se explicó on el capítulo 2 son objetos que presentan emisión en la línea Ha y en las 

línea." dnl [O IU], muy probablemente son regiones HU. Sin embargo Spiller (1992) 

presenta en su Tesis el espectro de H:l08 y encuentra que presenta un espectro tipo 

Of/\VN, es decir es un posible candidato a ser LBV en fase estable. Otro objeto 

interesanl.e es H235, \Villis et al. (1992) encuentran que presenta un espectro 

Ofpn/\VN9. otra candidata a LBV. 
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¿ Porqué estos objetos fueron clasificados como objetos H sin tener emisión en 

las líneas de [O lll)? 
El espectro de los objetos Of/WN presentan líneas de He 11, He 1, y N en varios 

grndos dr. ionización, una línea intensa es He 1 A 5021 A que cae dentro del ancho de 

banda del filtro que se usó para aislar las estrellas con emisién en O (111) (ver tabla 

2.1 ). es importante, por lo tanto, observar también los objetos H para confirmar 

que presentan espectro de región H 11. Debido al diseño del instrumento (el LFOSC 

) no"·" posible observar objetos cuya separación en declinación sea <a 6" utilizando 

una sola mascarilla. (ver sección 3.2). Es por eso que solament.e aquellos objetos K 

y H que no interferían con los espectros de los objetos S fueron los que se observaron. 

Las observaciones se llevaron a cabo en varias temporadas durante 1992, 93 y 

94. La tabla 3.2 muestra la bitácora de observación. Las cifras en paréntesis son los 

tiempos dc integración, durante cada din, medidos en horas. 
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Tabla 2.1 

Estrellas Observadas 

Nombre AR Dec V mag Ha Le 
[ h m . [ o 11 J 

595 1 33 50.4 30 41 27.3 16.75 -1.96 

5145 1 34 06.8 30 41 45.l 16.01 -1.57 

SJ59 l 34 06.7 30 41 45.8 15.95 -1.42 

S160 1 33 09.0 30 29 57.1 16.97 -1.42 

S178 l 33 59.9 30 33 55.3 16.26 -1.21 

S193 1 33 39.6 30 45 41.8 17.18 -1.06 

5200 1 33 52.6 30 39 08.5 16.45 -0.93 

5204 1 33 40.7 30 41 37.7 17.48 -0.92 

S206 1 34 15.l 30 34 59.2 17.54 -0.91 

S209 1 33 41.8 30 41 44.5 16.70 -0.90 

S212 1 33 52.2 30 36 37.0 17.70 -0.88 

S220 1 33 56.l 30 45 28.4 14.91 -0.81 

S234 l 33 37.2 30 36 36.4 16.26 -0.67 

5236 l 33 55.3 30 34 30.3 17.04 -0.65 

S261 l 34 14.3 30 37 39.4 16.78 -0.53 

S271 1 33 59.2 30 41 36.6 16.88 -0.48 

S283 1 33 52.7 30 39 38.2 17.34 -0.44 

S284 l 33 44.l 30 32 07.5 16.72 -0.43 

5293 l 34 06.0 30 37 18.l 17.89 -0.40 

S294 1 33 44.0 30 33 17.9 17.78 -0.40 

S297 l 33 03.5 30 30 51.8 17.22 -0.38 

S299 1 33 03.l 30 31 02.3 16.62 -0.38 

S302 l 33 51.2 30 38 17.3 16.75 -0.37 

5432 l 34 13.3 30 34 33.7 16.61 -0.14 
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Tabla 2.J. (cont.) 

Nombre AR Dec V mag Ho: Le 

f h [ o " J 

HlO 1 34 13.7 30 34 49.4 18.28 -2.74 

H52 1 34 15.7 30 37 11.8 16.15 -2.26 

H54 1 33 44.0 30 36 44.1 18.46 -2.23 

H77 1 34 37.5 30 34 55.6 18.13 -2.10 

HJ.08 1 34 16.2 30 36 41.8 17.84 -1.87 

Hl.19 l 32 55.9 30 32 28.6 17.62 -1.79 

H235 1 32 38.0 30 40 03.8 16.75 -0.66 

K58 l 33 51.7 30 40 58.2 17.33 -2.21 

Kl.44. l 33 46.6 30 32 44.6 18.41 -1.59 

KJ.47 l 32 57.3 30 31 58.3 18.05 -1.53 

Kl.66 l 33 03.5 30 33 24.0 18.31 -1.33 

KJ.75 l 34 11.6 30 36 25.9 17.54 -1.24 

K225 1 32 56.5 30 31 49.5 17.51 -0.77 
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Tabla 2.2 

Observaciones 

Estrella Grisma 1 Grisma 3 Estrella Grisma 1 Grisma 3 

S95 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) S145 Nov 8, 93 (2) Nov 8, 93 (1) 

Die 3, 93 (2) Nov 9, 93 (2) 

Sl59 Oet 15, 92 (3) Oet 16, 92 (3) S160 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) 

Sl78 Nov 9, 93 (2) Nov 9, 93 (1) Sl93 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) 

Die 2, 93 (2) Die 3, 93 (2) 

S200 Nov 8, 93 (2) Nov 8, 93 (1) S204 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) 

Nov 9, 93 (2) Die 3, 93 (2) 

S206 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) S209 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) 

Ene 4, 94 (3) Die 3, 93 (2) 

S212 Oct 19, 92 (2) Oct 20, 92 (3) S220 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) 

Oet 20, 92 (2) Die 3, 93 (2) 

S234 Oet 23, 92 (3) Oct 23, 92 (2) S236 Oct 19, 92 (2) Oet 20, 92 (3) 

Oet 24, 92 (2) Oet 20, 92 (2) 

S261 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) S271 Nov 8, 93 (2) Nov 8, 93 (1) 

Ene 4, 94 (3) Nov 9, 93 (2) 

S283 Nov 8, 93 (2) Nov 8, 93 (1) S284 Nov 9, 93 (2) Nov 9, 93 (1) 

Nov 9, 93 (2) Die 2, 93 (2) 

S293 Nov 8, 93 (2) Nov 8, 93 (1) S294 Nov 9, 93 (2) Nov 9, 93 (1) 

Nov 9, 93 (2) Die 2, 93 (2) 

S297 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) S299 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) 

S302 Nov 8, 93 (2) Nov 8, 93 (1) S432 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) 

Nov 9, 93 (2) Ene 4, 94 (3) 

HlO Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) H52 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) 

Ene 4, 94 (3) Ene 4, 94 (3) 

H54 Oct 23, 92 (3) Oet 23, 92 (2) H77 Nov 23, 92 (3) Nov 24, 92 (3) 

Oet 24, 92 (2) H119 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) 

Hl08 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) H235 Ene 7, 94 (2) Ene 7, 94 (2) 

Ene 4, 94 (3) 
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Tabla 2.2 (cont.) 

Estrella Grisma 1 Grisma 3 Estrella Grisma 1 Grisma 3 

1\:58 Nov 10, 93 (2) Nov 10, 93 (1) K144 Nov 9, 93 (2) NOv 9, 93 (2) 

Die 3, 93 (2) Die 2, 93 (2) 

Kl47 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) Kl66 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) 

Kl75 Ene 3, 94 (2) Ene 3, 94 (1) K225 Ene 8, 93 (2) Ene 8, 93 (2) 
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Sección 3.2. El LFOSC 

Todas las observaciones se hicieron en el Observatorio 'Guillermo Haro' que se 

encuentra en la Sierra de la Mariquita de Cananea, Son. El Observatorio es manejado 

por el I.N.A.O.E. y cuenta con un telescopio tipo Ritchie-Chretien con una óptica 

principal de 2.1 mts. y con una razón focal f/12. El Observatorio está localizado a 

110° 23' 4" de Longitud Oeste y a 31º 3' 11" de Latitud Norte. 

Las observaciones se hicieron con la Cámara Espectroscópica para Objetos Débiles 

(LFOSC, Landessternewarte Faint Objects Spectroscopic Camera) propiedad del 

Lanclossternewarte de Heidelberg, Alerrannia. 

Ya que las fuentes a observar son miembros de una galaxias y por lo tanto se 

encuentran cercanas las unas a las otras en el cielo, el utilizar un espectrógrafo 

mult.iobjctos ahorra tiempo de observación. Además se tratan de objetos débiles 

(m., ~ 15) y fue necesario utilizar un espectrógrafo que fuese rápido y con el cual 

los tiempos de integración no fuesen muy largos. 

Existen dos diseños principales de espectrógrafos multiobjetos: Jos que utilizan 

fibras ópticas para redireccionar la luz de los objetos de interés y Jos que por medio 

de miíscaras los aislan del resto de las fuentes eu la imágen. 

El LFOSC utiliza la segunda estrategia para aislar las fuentes de interés, es 

decir por medio de máscaras se suprime la luz de Jos objetos uo deseados. Una 

descripción del instrumento y del modo de uso se encuentra en Corral et al. (1992). 

La idea b1ísica del instrumento es que a partir de una irnágen del campo de 

int.crr$, t.omacla por el instrumento en su modo ele operación como Cámara Directa, 

se puedan aislar las fuentes que se deseen observar por medio de una máscara. 

Teniendo esta máscara en el plano focal del instrumento, la luz de las fuentes de 

interés es dispersada por medio de un grisma y el espectro se registra en el mismo 

CCD 'l"" se ut.ilizó para obtener la imágnn directa. El cambio dn modo de operación 

(C1itnara Directa ~ espectrógrafo) es sencillo y rápido. 

Para lograr que el campo observado por el LFOSC sea grande, éste tiene un 

reductor focal integrado que pasa de un número focal f/12 del telescopio a un f/2.4. 

Las dimensiones del campo observado son 6' x 10'. 
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El eco que se utiliza para la obtencion de imágenes tanto directas como espec­

t.ralos, os un eco Thompson de 600 X 400 pixoles cuadrados de 25 ¡tm. 

La cobertura espectral va de 4000 a 10000 A y la respuesta máxima se encuetra 

alrededor de 5800 A. 

El LFOSC posee tambien una rueda de filtros para la adquisición de imágenes 

<lir"el.ns, normalmente cst.an instalados los filtros V y B de Johuson y los filtros Re 

1 dr Cnussins, además de uu filtro cent.rada en Hu . 

Para dispersar la luz ele las fuentes de interés se utiliza un gris1na, que puede ser 

cualquiera de los 2 disponibles en el LFOSC. El conocido como Gl dá espectros 

con dispersiones de 13 A/pixel y el G3 da espectros con dispersión de 21 A/pixel. 

Las máscaras para aislar la luz de los objetos de interés se fabrican en el Obser­

vatorio, con un taladro manejado por cornputadora y que puede posicionar la broca 

con precisiones de lOµm. La definición de las posiciones de las rendijas se hace a 

partir de una imágen directa del campo, con la ayuda de una Pe. 
Las máscaras para aislar los objetos se instalan en el LFOSC en una rueda, que 

ncepta hasta 6 mascaras distintas. Esta rueda de máscaras se eucuentra en el plano 

focal del telescopio y se puede posicionar para utilizar cualquiera de las máscaras. 

Ya que la posición de las rendijas de los objetos de interés está dada por la 

posición de estos objetos en la imágen del campo y ya que como elemento dispersor 

so ut.iliza un grisma, In cobertura espectral no es la misma para todos los objetos. Es 

decir, cuando se utiliza un grisma como clcu1ent.o dispersor el espectro que se genera 

esta "centrado" en la posición de la fuente luminosa (ver la figura 3.7). Ya que 

las fuentes luminosas se encuentran en distintas posiciones de la hnágen y de que el 

eco os finito, parte de algunos espectros caerá fuera del eco y no serán registrados. 

Esto no sucede en los espetrógrafos mull iobjetos que utilizan fibras ópticas, ya que 

<~~ posible ajustar la posición de éstas fibras al entrar al espectrógrafo y obtener 

espectros con la misma cobertura de todos los objetos. 
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Fig 3.7 Imagen espectral del LFOSC , donde se muestra las distintas coberturas 

espectrales de los espectros obtenidos. 
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Para reducir los espectros, es decir, obtener la conversión a longitud de onda, el 

LFOSC posee lamparas de Neón y de Xenón, además de una lámpara de luz blanca 

ele Halógeno que se t1tiliza para obtener espectros de campo plano. 

El LFOSC posee adcinás una cámara CCD intensificada de lectura televisiva 

q\le se utiliza como cámara de guiado, la ilnágcn de esta cámara se despliega con­

tinuamente en un monitor. Esta cámara ve una pequeña región del cielo (3' x 3') 

utilizando espejos fijos, por lo que no es posible nloverla para escoger el campo de 

gniaclo, ndemás esta región de guiado es distinta a la que se observa con el CCD de 

ru\quisicion de imágenes. En el caso de que ningnna estrella de guiado esté presente, 

es necesario mover el telescopio o girar la platina del telescopio hasta encontrar al­

guna. De cualquier manera algunas veces no será posible observar algunas regiónes 

del cielo ya que no se encuentran estrellas de guiado cercanas. 

El procedimiento de observacion con el LFOSC es el siguiente: 

1) Se toma una imagen directa del campo de interés, la cual se usará corno base para 

fabricar las mascarillas. Para resaltar los objetos de interés se pueden usar alguno 

de los filtros disponibles. Se debe te!ler cuidado de que se observe al menos una 

estrella que sirva para guiar en el monitor de guiado, de otra manera se tendrá que 

cambiar la posición del tescopio hasta que se tenga alguna disponible. 

2) Utilizando la imágen directa se escogen los objetos a observar. Al mismo tiempo 

se definen posiciones en las cuales no se observen estrellas para hacer rendijas en la 

máscara que servirán para obtenes el espectro del cielo. Estas posiciones tienen la 

misma AR del objeto y varían en Dec tinicaxneute. Se escogen 3 o 4 posiciones del 

cielo para poder hacer una buena substracción de\ espectro del cielo. La máscara 

con las posiciones de las rendijas, corno ya se elijo, se fabrican con un taladro de 

movin1iento numérico. La broca que se utilizó fue de 0.2 mm lo que corresponde a 

1.5" en el plano focal del te\escópio. 

3) La 1ná.'<cara se coloca en la rueda de máscarillas y se gira para que la máscara este 

en el eje focal de\ instrumento. Se checa la posición de la máscara con respecto al 

cielo para asegurarse que las estrellas estén sobre las rendijas que les corresponde. Al 

tener las estrellas centradas la estrella de guiado se centra con un cursor electrónico 

que se gnnera sobre la pantalla de guiado. Se mueve la rueda de grismas hasta tener 
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el grisma deseado en el camino óptico del instrumento y se empieza la integración 

de la imágen espectral en el CCD. Durante la adquisición de la imágen espectral se 

debe corregir la posición del telescopio regularmente, utilizando como referencia la 

estrella de guiado. 

4) Al terminar la integración se obtienen espectros con las lámparas de Neón, Xenón 

y Halógeno que se utilizarán para la reduccion de las imágenes espectrales. Estos 

espectros se obtienen sin haber movido las ruedas de máscaras y de grismas para 

asegurar que los espectros estén sobre la misma posición en el CCD que los espectros 

ele los objetos. Los pasos 3) y 4) se pueden repetir hasta que el tiempo de integración 

total sea lo suficientemente largo para tener un espectro con buena razón de señal 

a ruido (S/N). Cuando los tiempos son largos es recomendable dividir el tiempo en 

intervalos cortos (15 a 20 min.). Estos espectros se podrán comparar unos con otros 

y poder eliminar más facilmente los rayos cósmicos que tengan los espectros. (Ver 

la sección 3.3). Todas las imágenes son guardadas en cintas magnéticas para su 

traslado y posterior reducción y análisis. 
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Sección 3.3 Reducción de los Datos 

La reducción se hizo utilizando los proc<ldimietos generados por F-J. Zickgratt", 

del LSW , que fueron generados para reducir los espectros tomados con el LFOSC 

durante el proyecto de busqueda de contrapartes ópticas de las fuentes descubier­

tas por el ROSAT en el hemis.ferio Norte; proyecto en el que el 1.N.A.O.E. y el 

LSW colaboran. Estos procedimientos de reducción están basados en el puc¡ueto 

MIDAS, que es distribuido por el ESO. Los procedimientos son semiautomaticos y 

se necesitan pocas interacciones con el usuario durante el proceso. 

Al momento de observar, junto con las imágenes espectrales de los objetos (y 

posiciones del cielo definidas en las 1náscaras) obtenemos espectros de Neón, Xénos 

y Halógeno, tomadas sin haber movido la rueda de máscaras ni el grisma, lo que 

nos asegura que los espectros estén en las n1ismas posiciones sobre el eco que Jos 

espectros de los objetos. 

En el Apéndice A se presentan los procedimientos del paquete de reducción en 

forma detallada, aquí unicamente dclinearen1os los pasos que se siguen para reducir 

los espectros de los objetos. 

1) Las imágenes son transferidas del formato FlTS al formato utilizado por el pa­

quete MIDAS. Las imágenes son giradas, de tal manera que la dirección de dispersión 

sea horizontal y que la parte azul del espectro se <mc1mntre hacia la derecha. 

2) Las imágenes se deben corregir por el ruido de lectura, conocido con10 BIAS. 

Esta corrección se puede hacer ya sea con una imágen promedio de imágenes BIAS 
(imágenes con tiempo de integración O) o con un valor numérico que represente el 

valor del nivel del ruido. Se extrae la sección central de las imágenes, quedando al 

final una imágen de 385 x 565 pixeles. Esto se hace por que el CCD usado presenta 

algunas columnas ciegas en las orillas. 

3) Los dos grismas están montados sobre una rueda que es girada para utilizar uno 

u otro de estos elementos. Si existe error en el posicionamiento de la rueda, éste se 

verá reflejado en la posición del grisma y por lo tanto en la dirección de dispersión 

de los espectros generados por él; esto es por que la dispersión de los espectros se dá 

en una dirección fija con respecto al grisma. Si los espectros 110 son paralelos a las 

columnas de pixeles del ceo, la apertura con la cual se tendrán que extraer éstos 

tendrá que ser mayor. Al aumentar el ancho de la rendija de extracción, aumenta 

el ruido ya que se estarán leyendo pixeles en los que no se encuentra el espectro y 
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que unicamente contienen ruido térmico. 

Para comprobar que los espectros sean paralelos a la dirección de las columnas 

de pixeles del ceo, se utiliza 1111 procedirniento que calcula la correlación cruzada 

de las posiciones de los espectros en extremos opuestos del CCO. Al obtener el 

desplazamiento que presentan los espectros en los extremos, se calcula la inclinación 

de los espectros (Figura 2.8). 

Teniendo este dato se pueden rotar las imágenes para que los espectros sean paralelos 

a las columnas de pixeles del CCO y la rendija de extracción sea lo más angosta 

posible. 

4} Teniendo las imágenes con los espectros paralelos a los renglones de pixeles, 

el siguiente paso es definir las posiciones que tienen los distintos espectros en la 

imágen. Se utiliza un método de ajuste de gausianas para encontrar el centroide de 

los espectros, utilizando el promedio de las columnas del eco. 
5) Los espectros son extraidos de la5 imágenes definiendo secciones rectangulares con 

un ancho definido por el usuario y centradas en las posiciones de los espectros. Las 

secciones extraidas son cosumada...~ para obtcnPr espectros uniclitnensionnlus de 565 
pixeles. Los espectros de las imágenes de las lámparas de comparación son extraídos 

con los mismos parámetros que se utilizaron en la extracción de los espectros de los 

objetos. 

6} Usando el espectro de Halógeno se crea un espectro de ca1npo plano que se utiliza 

para corregir las variaciones de respuesta de los pixeles en los d<m1ás espectros. Este 

paso se hace ya que si una línea espectral cae sobre un pixel que no tenga una 

respuesta espectral similar a la de sus vecinos, podrá simular que la posición de la 

línea se encuentra corrida en posición, lo que nos dará una mayor incertidumbre en 

la transformación a longitud de onda. 

7) Tomando ambos espectros de Xenón y Neón se encuentra la tranformación a 

longitud de onda. El espectro de Xenón presenta un grupo de líneas alrededor de 

4500 A, mientras que el espectro de Neón tiene casi todas sus líneas arriba de 5500 

A. Utilizando la parte azul del espectro de Xenón y la parte roja del de Neón se 

tiene una mayor cobertura espectral que se utiliza para la tranformación a longitud 

de onda. 

La transformación se hace calculando la correlación cruzada entre los espectros 

de Xenón y de Neón y un espectro en cual ya han sido identificadas las línen..'i. La 

transformación encontrad» se aplica al espectro del objeto. 

El espectro obtenido tiene 565 pixeles y la dispersión espectral no es uniforn1e. 
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Se crea un nuevo espectro en el cual los pasos de longitud de onda son constantes ( 

rcbineado ) en donde se grabará el espectro ajustado por una función de tipo spline 

de grado 3. 

8) Los espectros de los objetos son corregidos por la contribución del cielo, utilizando 

los espectros de las rendijas que se definieron para este fín. 

Para hacer la correción cada espectro de cielo es multiplicado por un factor tal que 

la intensidad de la línea 5578 A coincida con la del espectro del objeto. Los espectros 

corregidos obtenidos son promediados y restados del espectro del objeto. La resta de 

los espectros no se hace directamente ya que las rendijas no son exactamente iguales 

y la diferencia de diámetros se refleja en la intensidad de la línea del espectro del 

cielo. El resultado es el espectro del objeto convertido a longitud de onda y corregido 

por la emisión del cielo. 

Las incertidumbres en la transformación a longitud de onda son de ~ 0.5 A en 

los espectros de mayor dispersión y de - l A en los de menor dispersión. 

En algunas ocasiones al restar la contribución del cielo de los espectros de los 

objetos, queda una pequeña contribución con una forma en emision y absorción 

delgadas. Esto se debe a que las perforaciones que se hicieron para la posición de los 

objetos y las que se hicieron para los cielos en las máscaras, difirieron en diámetro. 

Como la dispersión cambia al cambiar el diámetro se tienen anchos mayores y al 

hacer Ja resta no se alcanza a quitar completamente la contribución de las líneas del 

cielo. Este problema no es muy crítico, ya que el flujo que se obtiene al integrar ¡,. 

emisión bajo la línea es pequeiio. 

Corno se tomaron varias exposiciones con Ja misma mascarilla se tienen varios 

espectros del mismo objeto. Para el grisma de mayor dispersión se tomaron 2 ex­

posiciones y para el de menor dispersión se tomaron 3, típicamente. Estos espectros 

se utilizaron para poder eliminar Jos rayos cósmicos que fueron registrados sobre Jos 

espectros y que es dificil de limpiar de las imágenes sin reducir. 
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Capitulo 5: Resultados 

En este capítulo presentaremos los resultados obtenidos en este trabajo. Primero 

compararemos el catálogo de Spiller (1992), del cual se escogieron los objetos a 

observar, con un catálogo de estrellas, pertenecientes a !Vl33, que presentan emisión 

en Ha , publicado por Calzetti et al. (1996) ( sección 4.1). Esta comparación se 

hace para poder decir algo acerca de la completez de ambos catálogos. En la sección 

4.2 se encontrará la extinción que sufren los objetos observados, utilizando mapas de 

H 1 publicados por Newton (1980). Los valores de extinción obtenidos se utilizarán 

más adelante para encontrar las magnitudes absolutas visuales de estos objetos. 

En las siguientes tres secciónes se muestran los espectros obtenidos, en la sección 

4.3 se muestran los objetos candidatos a LBV, en la sección 4.4 los objetos con 

características espectrales de regiones H II y se obtendrán las densidades de estas 

regiones utilizando la intensidad de las líneas del [S II] (..\ = 6717, 6731 Á). Por 

último en la sección 4.5 se presentan los objetos que mostraron emisión unicamente 

en las líneas de Salmer. 

Sección 4.1. Comparación de los catálogos de objetos con emisión en Ha 

de Spiller (1992) y Calzetti et al. (1996) 

En el Capítulo 2 se vieron las características del catálogo de objetos con apari­

encia estelar que presentan en1isió11 en la línea de Ha , publicado por Spiller (1992). 

Como ya se vió este catálogo consta de 59 objetos tipo S, 55 tipo H y 65 tipo K. 

La clasificación de los objetos se hizo en base a la emisión de las líneas del [O III] y 

de la línea Ha . 

Spiller también utilizó imágenes tomadas con el filtro V de Johnson lo cual le 

permitió obtener la magnitud en V de los objetos. Estos valores se encuentran dados 

en el sistema estandar ya que se utilizaron además imágenes de cúmulos estelares 

con magnitudes conocidas como comparaciones. Los objetos del catálogo presentan 

un rango de magnitudes V que va de 14.Dl a 19.18. Objetos más débiles no fueron 

catalogados ya que las imágenes tomadas a través de los filtros de banda angosta no 
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fueron muy profundas. 

La información que presenta Spiller de los objetos es: pos1c1on (°'• ó en coorde­

nadas J2000.0), magnitud visual, la emisión de Hct y de (O III] (solo en los objetos 

S y H) medida en magnitudes y el color, utilizando las magnitudes obtenidas con 

los filtros que se usaron para medir los continuos adyacentes a las líneas de H°' y (O 

111]. 
Para poder medir la completez del Catálogo de Spillcr es necesario comparar 

éste con otro catálogo que liste la rnisn1a clase de objetos y que incJuya objetos en 

un rango mayor de rnagnitudes visuales. 

Calzetti et al. (1996) presentaron un catálogo con estas características, es decir 

listan objetos que presentan emisión en H°' , aunque unicarnente incluyen objetos 

pertenecientes a la parte central de l\'133. Si conocernos cómo se comparan ambos 

catálogos podremos inferir qué tan completo es el catálogo de Spiller en las partes 

exteriores de M33. 

Las imágenes CCD en las cuales se basaron Calzetti y colaboradores, fueron 

tomadas en el foco primario del telescopio de 4 mts de Kitt Peak, durante 2 tempo­

radas. 

Los filtros utilizados para aislar los objetos con emisión en Hct , fueron distintos 

en cada temporada. Durante 1986 se utilizó uno centrado en A = 6575 A, y con 

un ancho de 62 A. Durante la temporada de 1987 se utilizó un filtro centrado en A 

= 6563 A y con un ancho de 32 A. Los filtros para observar el continuo adyacente 

fueron también distintos; en 1986 se utilizó uno centrado en A = 6100 A con AA 

150 A, mientras que en la temporada de 1987 se utilizó un filtro centrado en A = 

6097 A con 6A = 130 AA. 

Calzetti et al. arguyen que su catálogo está completo hasta objetos con magnitud 

~ 20. El catálogo consta de 153 fuentes puntuales con emisión en H°' y 279 objetos 

puntuales que se observan dentro de regiones extendidas con emisión en Hct . 

Los datos que presentan de cada objetos son: posición (a, ó 81950.0), ancho 

equivalente de Ja línea H°' (E\V(Ha ]) y magnitud V. Esta última fué deducida de 

los datos obtenidos con el filtro centrado en el continuo. 

Las figuras 4.1 y 4.2 presentan la distribución de las fuentes ele los catálogos ele 

Spiller y Calzetti et al., graficaclas sobre una imágen óptica de M33 en la que unica­

mente las regiones miís brillantes se han desplegado para pcrrnitir ver los simbolos 

que marcan la localización de los objetos. La figura 4.1 presenta las fuentes del 

catálogo ele Spiller (1992), los objetos niarcados con asteriscos azules son los objetos 

52 



tipo S, los asteriscos rojos reprcs"11t.111 los objetos tipo H y los objetos marcados 

con cuadros azules los objetos tipo l·:. 
La figura 4.2· presenta la disLril,11.:i,)11 de las fuentes del catálogo de Calzetti et 

al. (1996), en esta figura los objetos ;:1arcados con un asterisco azul son los objetos 

que emiten Har , mientras que los "'·"·cados con un cuadrado rojo son los objetos 

que se encuentran embebidos ca J:,- : , ... ,i011es de emisión de Har . 
La figura 4.3 presenta la sob1«·¡n. ;c:ión de los objetos de ambos catálogo, los ob­

jetos de Spiller marcados con ast<:r:.-. '·' azules y los cuadrados marcando la posición 

de los objetos de Calzetti et al. 
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En la figura 4.3 se puede observar que no todos los objetos del catálogo de 8piller 

tienen una contraparte en el catálogo de Calzetti. algo que no esperaríamos si este 

último catálogo fuese completo. 

En la tabla 4.1 se presenta la información de los objetos que coinciden en ambos 

catálogos. En la primera columna de presenta el nombre del objeto en el catálogo 

de 8piller y en las columnas 2 y 4 se presentan la magnitud V y la de la línea 

Ho , respectivamente. Las incertidun1bres se dan en las columas 3 y 5. En las 

columnas 6 a 8 se presentan la información de esas fuentes en el catálogo de Calzetti 

y colaboradores. El nombre con que ellos de1101ninan la fuente aparece en la columna 

6, la magnitud "visual" en la colu1nna 7 (ver más adelante) y el ancho equivalente 

de la línea Ho en la 8. Los objetos que presentan emisión de Ho se denotan con la 

letra 'e' en el nombre, mientras que aquellos objetos que se encuentran proyectados 

sobre regiones extendidas con e1nisió11 en Ha se denotan por la letra 'b'. 

'lable 4.1 

Objetos con Ha en e1nisió11 comunes a los catálogos de Spiller y Calzetti et al. 

Nom. Spll. V mag. acrnv) Ha: 1nag. a Ho Nom. Calz. V EW(Ha:) 

S93 17.02 0.07 -1.!JS 0.14 180b 18.51 

S95 16.75 O.O!) -1.UCi 0.24 !OOe 17.23 375.2 

lOle 17.22 285.0 

S145 16.01 0.04 -1.57 0.13 130e 16.76 109.1 

S159 15.95 o.os -1.-12 0.12 130e 16.76 109.1 

8180 18.17 0.11 -1.lli 0.16 208b 19.29 

S200 16.45 0.06 -0.D:J 0.14 106e 16.33 28.3 

S204 17.48 0.16 -0.!)2 0.28 12lb 21.63 

S212 17.76 0.07 -0.i:id 0.14 105e 18.31 10 

S233 17.38 0.06 -0.GS 0.14 48e 18.45 63.2 

8234 16.26 0.04 -0.G7 0.13 113b 17.13 

8236 17.04 0.06 -0.Cei 0.15 207b 17.22 



Table 4.1. (continuación) 

Name (Spll.) V mag. ucrnv) Hc:t mag. u Hc:t Name Calz. V EW{Hc:t) 

HlO 18.28 0.10 -2.74 0.14 260b 

Hl5 17.20 0.05 -2.67 0.13 65b 17.68 

H22 17.83 0.09 -2.58 0.14 llOb 23.70 

H29 17.61 0.06 -2.44 0.13 105b 19.97 

H31 17.62 0.14 -2.43 0.24 135b 20.02 

H43 16.54 0.05 -2.30 0.13 70b 

H52 16.15 0.04 -2.26 0.13 270b 

H69 17.40 0.14 -2.13 0.20 229b 

H74 16.85 0.05 -2.11 0.13 206b 17.81 

H81 17.29 0.09 -2.08 0.15 240b 19.38 

H88 18.10 0.09 -2.03 0.15 135e 19.10 <20 

H89 16.61 0.05 -2.02 0.13 182b 17.43 

HlOO 18.26 0.11 -1.92 0.14 118e 20.73 97.5 

232b 

Hl08 17.84 0.07 -1.87 0.15 146e 18.10 32.4 

Hl29 17.16 0.15 -1.69 0.28 169b 18.97 

Hl39 17.39 0.18 -1.64 0.17 184b 18.94 

Hl62 17.43 0.12 -1.41 0.26 25e 20.30 84.9 

Hl84 16.20 0.04 -1.11 0.13 22lb 16.87 

H224 16.24 0.07 -0.78 0.25 123b 

Kll3 18.03 0.09 -1.85 0.16 46b 25.02 

Kl20 18.22 0.17 -1.76 0.17 74e 19.89 24.6 

Kl58 17.90 0.09 -0.44 0.19 109e 19.18 56.8 
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Table 4.1. (continuación) 

Name (Spll.) Vmag. U(1nv) Hct mag. a Ha Name Calz. V EW(Hct) 

K173 17.93 0.19 -1.26 0.22 89e 18.59 226.4 

K267 17.41 0.10 -0.49 0.13 24e 18.61 10 

K281 17.84 0.09 -0.44 0.19 124e 18.90 10 

K286 15.87 0.04 -0.43 0.13 177b 16.28 

K324 18.06 0.13 -0.32 0.45 64e 20.09 10 

En la tabla 4.2 se presentan los objetos que aparecen en el catálogo de Spiller y 

que no tienen correspondencia en el catálogo de Calzetti et al. . 

Table 4.2 

Objetos Spiller faltantes en Cal.zetti et al. 

Name (Spll.) Vmag. ucrnv) Ha mag. a Ha 

$146 17.69 0.08 -1.56 0.14 

$206 17.54 0.06 -0.91 0.15 

$239 17.83 0.11 -0.64 0.16 

$244 17.25 0.07 -0.61 0.24 

$249 16.42 0.05 -0.59 0.09 

$251 17.31 0.08 -0.57 0.18 

$271 16.88 0.05 -0.48 0.13 

$283 17.34 0.21 -0.44 0.28 

$284 16.72 0.07 -0.43 0.15 

$293 17.89 0.11 -0.40 0.18 

$294 17.78 0.10 -0.40 0.25 

$303 17.78 0.07 -0.37 0.16 
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Table 4.2 (continuación) 

Name (Spll.) Vmag. 0"(11lv) Hct mag. o- Hct 

8308 16.79 0.05 -0.35 0.15 

8327 18.30 0.09 -0.31 0.18 

H62 17.88 0.11 -2.17 0.08 

H82 18.21 0.18 -2.07 0.19 

H64 17.66 0.15 -2.15 0.27 

Hl64 17.83 o.os -1.38 0.18 

K65 18.16 0.24 -2.14 0.22 

K68 18.19 0.13 -2.13 0.09 

Kl21 17.84 0.07 -1.76 0.15 

Kl22 17.19 0.08 -1.76 0.15 

Kl44 18.41 0.19 -1.59 0.21 

Kl54 17.65 0.08 -1.47 0.15 

Kl61 19.18 0.37 -1.41 0.26 

Kl99 17.60 0.09 -0.96 0.25 

K223 17.29 0.05 -0.47 0.19 

K227 17.25 0.07 -0.76 0.16 

Kl99 17.60 0.09 -0.96 0.25 

K257 17.78 0.09 -0.56 0.19 

1<268 18.23 0.19 -0.48 0.23 

K310 18.24 0.26 -0.35 0.16 

Los objetos catalogados por Spiller y que están en la región observada por 

Calzetti et al. son: 25 objetos 8, 22 objetos ll y 22 objetos K. Se puede ver que 

los objetos no identificados por Clazatti et al. abarcan todos los tipos de objetos de 

Spiller, siendo mayoría los objetos K, ya que el 63 % (14 de 22) de ellos no fueron 

catalogados; 56 % de los objetos S ( 14 de 28) no fueron catalogados y solo el 18 % 

de los objetos H ( 4 de 18) no fueron incluidos. 
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Fig 4.4 Objetos con emisión en Ha que aparecen en el catálogo de Spiller (1992) 

pero no aparecen en el catálogo de Calzetti et al (1995). 
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El rango de magnitudes de Ha de los objetos de Spillery que no fueron cataloga­

dos por Calzetti et al. va de -0.31 a -2.17, mientras que el rango de magnitudes en 

Ha de los objetos comunes a ambos catálogos es practicamente igual, -0.32 a -2.74. 

Las magnitudes visuales de los objetos que aparecen unicamente en el catálogo 

de Spiller son muy diversas (16.42 a 19.18) y por lo tanto, la no inclusión de estos 

objetos al cátalogo de Calzetti, no se debe a un problema de magnitud límite. 

En la figura 4.4 se marca la localización de las fuentes de Spiller no listadas en al 

cat.álogo de Calzetti et al. y se puede ver que casi todas los objetos se encuentran lo­

calizados en regiones brillantes de M33. Este hecho pudo ocasionar que estas fuentes 

no resaltasen al momento en que Calzetti y colaboradores realizaron el catálogo. 

En la figura 4.5 se han graficado las magnitudes visuales de los objetos que 

aparecen en ambos catálogos y se puede ver que los valores reportados de V no 

coinciden. Esto puede deberse a que la magnitud visual calculada por Calzetti et al. 

se basó en las imágenes tornadas con el filtro del contínuo cercano a Ha (6100 o 6097 

Á), mientras que las magnitudes de Spiller fueron calculadas utilizando imágenes 

tornadas a través de un filtro V de Johnson. Para pasar al sistema estandar se 

utilizarán imágenes de cúmulos con magnitudes conocidas tornadas con el mismo 

filtro y detector. 

En la figura 4.6 se presenta la cornparac10n entre la magnitud de la línea Ha 

reportada por Spiller y el ancho equivalente de Ha reportada por Calzetti et al. 

Corno se puede apreciar no existe una correlacion entre ambas cantidades. 

Spiller calculo este parámetro utilizando las intensidades observadas en las imágenes 

tomadas a través de los filtros en la línea y en el contínuo adyacente. Es decir creó 

colores línea-continuo definidos por: 

A¿c - -2.5 log(Int(A¿) / Int(Ac)) 

donde A puede ser Ha u [O IUJ. Calzetti et al. por su parte calcularon el ancho 

equivalente convirtiendo el numero de cuentas a flujo y comparando los valores 

obtenidos en las imágenes en línea y en contiínuo. En principio ambos métodos 

deberían mostrar una correlación y por lo tanto es sorprendente que no la tengan. 
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Fig 4.5 Comparación de las magnitudes visuales de los objetos que coinciden en 

los catálogos de Spiller (1992) y Calzetti et al. (1995). 
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Fig 4.6 Comparación de la emisión de la línea de Ha de los objetos que coinciden 

en los catálogos de Spiller (1992) y Calzetti et al. (1995). 

•' 
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Sección 4.2. Extinción de los objetos y magnitudes absolutas 

Para poder conocer la magnitud absoluta de un objeto es necesario primero 

conocer la cantidad de extinción que sufre la radiación de ese objeto a lo largo de 

su camino~ 
La extinción de los objetos pertenecientes a M 33, tendrá contribuciones tanto 

dr.I mat.erial de la Galaxia en la dirección de M 33 asi como del material de propio 

dr. M 33. Según Humphreys (1980) la primera contribución a la extinción, es decir, 

la debida a la Galaxia en la dirección de M 33, es 0.25 y necesitaríamos unicamente 

valorar la extinción que sufren los objetos por el material de M 33. 

Una forma de encontrar la extinción intrínseca de M33 es a través de la densidad 

columnar de H I y esta densidad se puede obtener de la emisión observada en la 

línea de 21 cm. 

Newton (1980) presentó mapas de la emisión observada en la línea de 21 cm que 

proviene en dirección de M33. El valor que el graficó, utilizando curvas de nivel, se 

obtiene de la integral: 

Jn(v) · dv ºK krns- 1 

donde Tb es la temperatura de brillo de la emisión de 21 cm del hidrógeno neutro 

y v es la velocidad radial. Para generar los mapas, Newton integró la radiación 

observada con velocidades radiales de -55 a -319 km s-1 • Las curvas de nivel que 

presenta en sus mapas tienen intervalos de 250 º K km s-1 • 

La cantidad J Tb(v)·dv está relacionada directamente con la cantidad de hidrógeno 

neutro a lo largo de la línea de visión (NH1 ) a través de la relación: 

Nn1 = 1.823 x 1013 fTb(v) ( 1 _~-... l dv 

si se supone que la línea es opticamente delgada (T << 1) la relación se puede 
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aproximar a: 

Nnr ~ 1.823 x 1013 JT,,(v) dv crn-2 

Newton presenta 2 mapas con resoluciones de 1:5 x 3:0 y con resulución de 47" 

x 93". Para encontrar la densidad columnar hacia los objetos de interés se utilizó el 

de mayor resolución. El mapa presentado en la figura 4. 7 se tomó de Newton (1980) 

y es el que se utilizó en este trabajo. 

La densidad columnar encontrada está relacionada con el exceso E(B- V) y por 

lo tnut.o con la extinción en el visual a través de: 

Es de esperarse que no toda la densidad columnar de hidrógeno derivada se 

encuentre entre los objetos observados y nosotros. Ya que los objetos observados 

son fur.ntes de emisión de Ha , pueden ser estrellas n1asivas aisladas o cúmulos 

pequmios, con o sin región H II alrededor, en cualquier caso es de esperarse que 

los objetos se encuentren en el plano del disco de, M33, por lo que supondremos 

que los objetos tienen unicamente la mitad de la extinción encontrada utilizando la 

densidad columnar de NHI· La extinción total será entonces la suma de la extinción 

galact.ica en dirección de M33 (0.25) más la mitad de la extinción encontrada por 

este método. 

Los valores de extinción derivados se presentan en la tabla 4.3. En la columna 2 se 

presenta el valor de la integral f Tb ( v) · dv que se obtuvo al encontrar las posiciónes 

de los objetos en el mapa de la emisión de HI de M33 de Newton (1980). En la 

columna 3 se lista la densidad columnar de H I y en las columnas 4 y 5 se presentan 

las extinciones debidas al material de M33 (total) y la adoptada que es la mitad de 

la anterior más 0.25 que es la debida a la Galaxia en esa dirección. En las columnas 

6 y 7 se presentan las magnitudes visual aparentes y absolutas, la primera listada 

por Spiller (1992) y la última deducida a partir del valor de extinción adoptado y el 

módulo de distancia a M33; 24. 73 segun Huterer et al. (1995). 
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Fig 4. 7 Mapa de la emisión de radio de 21 cm. de M33. (Newton 1980). 
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'Thbla 4.3 

Densidad columnar de HI y extinción visual 

en la dirección de los objetos observados 

Objeto f Tt, (v) dv N(HI) X 1021 Av(M33) Av mag. V (8piller] Mag. V 

895 800 1.46 0.74 0.62 16.75 -8.60 

8145 550 1.0 0.51 0.50 16.01 -9.22 

8159 550 1.0 0.51 0.50 15.95 -9.28 

8160 1300 2.37 1.20 0.85 16.97 -8.61 

8178 550 1.0 0.51 0.50 16.26 -8.97 

8193 800 1.46 0.74 0.62 17.18 -8.17 

S200 1050 1.91 0.97 0.73 16.45 -9.01 

S204 300 0.55 0.28 0.39 17.48 -7.64 

S206 1550 2.82 1.43 0.96 17.54 -8.15 

8209 800 1.46 0.74 0.62 16.70 -8.65 

S212 1050 1.91 0.97 0.73 17.76 -7.70 

S220 800 1.46 0.74 0.62 14.91 -10.44 

8234 800 1.46 0.74 0.62 16.26 -9.09 

8236 1050 1.91 0.97 0.73 17.04 -8.42 

S261 1050 1.91 0.97 0.73 16.78 -8.68 

8271 1050 1.91 0.97 0.73 16.88 -8.58 

8283 1050 1.91 0.97 0.73 17.34 -8.12 

8284 1050 1.91 0.97 0.73 16.72 -8.74 

8293 800 1.46 0.74 0.62 17.89 -7.46 

8294 300 0.55 0.28 0.39 17.78 -7.34 

8297 800 1.46 0.74 0.62 17.22 -8.13 

8299 800 1.46 0.74 0.62 16.62 -8.73 
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Tabla 4.3 (continuación) 

Objot.o fTb (v) dv N(HI) X 1021 Av(.Af33) Av mag. V [8piller] Mag. V 

8302 1050 1.91 0.97 0.73 16.75 -8.71 

8432 1050 1.91 0.97 0.73 16.61 -8.85 

HlO 1550 2.82 1.43 0.96 18.28 -7.41 

H52 1050 1.91 0.97 0.73 16.15 -9.13 

H54 1050 1.91 0.97 0.73 18.46 -7.00 

H77 800 1.46 0.74 0.62 18.13 -7.22 

Hl08 1050 1.91 0.97 0.73 17.84 -7.62 

Hll9 800 1.46 0.74 0.62 17.62 -7.73 

H235 550 1.0 0.51 0.50 10.75 -8.48 

K58 1050 I.91 0.97 0.73 17.33 -8.13 

Kl44 1050 1.91 0.97 0.73 18.41 -7.05 

Kl47 800 1.46 0.74 0.62 18.05 -7.30 

Kl66 550 1.0 0.51 0.50 18.31 -6.92 

1<175 800 l.46 0.74 0.62 17.54 -7.81 

K225 550 1.0 0.51 0.50 17.51 -7.72 

69 



Sección 4.3 Los objetos con espectro tipo LBV 

Como se dijo en el capítulo 1, el objetivo de este trabajo es encontrar aquellos 

.objetos que puedan ser clasificados como estrellas candidatas a ser LBV. Esto se hizo 

buscando en el espectro aquellos objetos que mostraran espectros tipo Ofpe/WN9 

y aquellos que mostraran espectros con líneas de H, He, Fe II y [Fe II]. 

De todos los objetos observados, unicamente cinco mostraron espectros rela­

cionados con la fase LBV, estos fueron: S95, S193, S204, H108 y H235. 

En esta y en las póximas dos secciones compararemos los objetos observados con 

objnt.os listados en otros catálogos ya sea de objetos con emisión cu H<> o de contenido 

est.nlnr de M 33. Los catálogos con los que compararemos los objctso observados son: 

Court.es et al. (1987). Regiones y objetos con emisión en He> . 

Se utilizó para hacer ese catálogo imágenes fotográficas tornadas a través de 

un filtro centrado en la línea H<> y utilizando el telescopio de 6 mt del 

Observatorio Astrofísico Especial, Husia. La resolución espacial que se alcanzó 

en las imágenes que se utilizaron para hacer este catálogo es de - l". 

Humphreys y Sandage (1980). Contenido estelar de M 33. 

Se utilizaron placas fotográficas azules, amarillas y roja~ tomadas con el 

telescopio de 5 mt. de Ñlount \'llilson. Las placas amarillas y azules se 

compararon y se marcaron las estrellas azules y rojas de lV133, las que fueron 

listadas con sus magnitudes y colores fotográficos. Algunas de estas estrellas 

uo aparecieron en la lista final, principalmete por que presentaban una 

apariencia nebular, es decir podrían tratarse de regiones H II. Utilizando las 

placas azules, definieron 143 asociaciones OB, siguiendo la definición de 

asociación de Ambartsumian (1949) 

lvnno\• (1992) Objetos con apariencia no estelar de lV133. 

Utilizando placas tomadas con el telescopio de 2 mt Rozhcn de Sofia, Bulgaria 

con filtros U,V,B, cataloga 185 objetos con apariencia no estelar de las 

asociaciones OB definidas por Humpreys y Sandage (1980). 
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Calzetti et al. (1996) Objetos con emisión en Ha (ver sección 4.1). 

En todos los casos la identificación fué visual y se confirmó a través de las coor­

clnuacfns reportadas, solo en el caso de las estrellas de Humphreys y Sandage (1980) 

no se pudo hacer la confirmación ya que ellos no reportan las coordenadas. 

A continuación se darán las características de los objetos con características 

espectrales de LBV y se listarán las líneas encontradas en Jos espectros. 

S95 
Este objeto se localiza en la asociación 64 definida por Humphreys y Sandage 

(1980) pero no aparece en sus lista de estrellas azules ni en su lista de estrellas rojas 

de M33. 

De acuerdo a los mapas de HI presentados por Newton (1980) en la posición de 

esta estrella la densidad columnar de Hl es de l.46xlü21 c.=-2 y la extincion de la 

estrella es de 0.62 mag. en V. Según Huterer et al. (1995) el módulo de distancia a 

M33 es de 24.73, por lo que la magnitud absoluta visual de esta estrella es de -8.60. 

El espectro está dominado por líneas de emisión de H, Fe 11 y [Fe IIJ. Las líneas 

cnr.011tradas se presentan en la tabla 4.4, con su ,identificación. En la parte del 

cercano infrarojo se observa el triplete del CaII (;\A 8498, 8542 y 8662 Á) en emisión 

y muy intensos en comparación con las líneas de Paschen. Jaschek y Jaschek (1991) 

afirman que estas líneas tienen su máximo en las estrellas tipo BfeJ. Si la historia 

fotométrica de esta estrella n1uestra que el brillo no cambia, podría ser clasificada 

como tipo B(eJ y se necesitarían espectros con mejor resolucién para poder ajustar 

el tipo espectral. El espectro se presenta en la figura 4.8. 

S193 
Esta estrella no es parte de ninguna asociación de Humphreys y Sandage (1980), 

no pertenece a las fuentes catalogadas por Courtes et al. (1987) ni por Ivanov (1992). 

Su espectro se encuentra dominado por líneas de H, Fe Il y [Fe 11]. Las líneas en 

emisión encontradas en el espectro se encuentran listadas en la tabla 4.5. 

El espectro es característico de algunas LBV durante las fases estables, por lo 

que será necesario seguir monitoreaudo esta estrella para ver si presenta algún com­

portamiento variable, lo que la definiría como tipo LBV. El espectro se presenta en 

la figura 4.9. La magnitud absoluta visual es de -8.17 
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8204 
El espectro disponible no cubre la región de Ho . Se observa en emisión varias 

líneas de [Fe ll] y de Fe ll. Se observan también las líneas de [O 111] en emisién pero 

ést.as pueden ser originadas en la región 53 del catálogo de Coutes et al (1987) que 

se encuentra en la misma posición. 

No pertenece al catálogo de lvanov (1992), ni pertenece a ninguna asociación de 

las definidas por Hurnphreys y Sandage (1980). 

Las líneas encontradas en el espectro se listan en la tabla 4.6 y el espectro en la 

fig11ra 4.10. La magnitud absoluta de este objeto -7.64. 

H108 
Este objeto fué reportado con un espectro tipo Of/WN por Spiller (1992) a partir 

dr. un espectro tomado en Calar Alto, Espa1'ia. 

Pr.rtenece a la asociación 100 definida por Hurnpreys y Sandage (1980) y aparece 

en su lista de estrellas azules como B517. Está localizada dentro de la región 273A 

definida por Coutes et al (1987). 

El espectro observado muestra líneas de N ll, N lll, He 1 y He U, por lo que la 

c:lasifkación de Of/\VN se puede confirmar. 

La magnitud absoluta del objeto es -7.62. Las líneas encontradas en el espectro 

y su posible identificación se listan en la tabla 4.7. 

Recientemente Crowther et al. (1996) presentaron un estudio de esta estrella 

obteniendo un tipo espectral \VNll, ellos deducen una magnitud visual absoluta 

de -7.0 pero utilizando un módulo de distancia de 24.3 y sin tomar en cuenta la 

extinción intrínseca en l'v133. El espectro se muestra en la figura 4.11. 

H235 
Est.e objeto se localiza en la asociación 5 de fluida por Hurnpreys y Sandage 

(1980), pero no aparece en las listas de estrellas azules o rojas de M33 ya que no 

presenta una irnágen puntual nítida. 

Esta estrella también es conocida corno l\lCA-1-B y fué descubierta por \.Villis 

et. al. (1992) y clasificada corno tipo espectral Ofpe/WN9. Srnith et al. (1995) 

reclasifican esta estrella corno tipo espectral \VN9. 

En el catálogo de Spiller esta estrella aparece con magnitud visual Tnv = 16. 75, 

mientras que Srnith et al. la reportan con magnitud 17.7. Si esta variación en 
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magnitud visual es real, pudo ser el producto de un episodio tipo LBV previo a las 

observaciones de Spiller y ser por lo tanto una nueva LBV. 

Las líneas espectrales encontradas se listan en la tabla 4.8, se puede ver que se 

observaron las lineas más brillantes del espectro reportado por Smith et al. (1995) 

y qun muchas líneas de emisión débiles son visibles al nivel del ruido. 

La ll~v encontrada es de -8.48, mientras que Crowther et al (1996) reportan que 

su Jl,fv es de -7.1, esta discrepancia puede deberse a la diferente magnitud visual 

encontrada y al hecho de que Crowther et al. no toman en cuenta la extinción en 

M33 del objeto. El espectro observado se presenta en la figura 4.12. 
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Fig 4.8 Espectro de S95. 
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Fig 4.9 Espectro de S193. 
75 



[Fe II] FeII CrII [FeII] [OIII] 
FeIII 

H{j 

4500 5000 5500 

Fe II Ha 
N II Fe 11 [O I] [S II] 

5500 6000 6500 7000 

Fig 4.10 Espectro de 8204. 
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Fig 4.11 Espectro de H108. 
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Fig 4.12 Espectro de H235. 
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Tabla 4.4 

Líneas de emisión en el espectro de S95 

No. .X Ion Multiplete No. .X Ion Multiplete 

l 4068 [S 11) 1 24 5100 Fe lI 35 

2 4083 [Fe 11) 23 5108 [Fe II) 18 

3 4114 [Fe U) 23 25 5163 [Fe II) 35 
4 4143 He I 53 26 5197 Fe 11 49 

Fe 1 43 27 5234 Fe 11 49 
5 4183 Fe 11 21 28 5268 [Fe U) 18 

6 4231 [Fe U) 21 5273 [Fe 11] 18 

4233 Fe U 27 5276 Fe II 49 
7 4244 [Fe U) 21 29 5316 Fe U 49 

8 4276 [Fe U) 21 30 5412 [Fe 11) 77 

9 4296 Fe U 28 5413 [Fe II) 16 

10 4340 H7 31 5425 Fe 11 49 

11 4351 Fe U 27 32 5527 [Fe 11) 17 

12 4382 [Fe U) 6 5527 [Fe 11) 34 
13 4409 [Fe U) 22 33 6238 Fe 11 74 

4413 Fe 11 32 34 6456 Fe 11 74 
4413 [Fe U) 7 35 6563 Ha 
4414 [Fe ll) 6 36 6717 [S 11) 2 

14 4488 [Fe U) 6 37 6731 [S 11) 2 
4489 Fe U 37 38 6966 [Fe 11) 31 

15 4509 [Fe 11] 6 39 6991 (Ti 111) 31 

16 4549 Fe U 38 40 7006 (Ar V) 1 
17 4576 Fe 11 38 41 8446 01 6 
18 4620 Fe 11 38 42 8498 Ca 11 2 
19 4728 [Fe 11) 4 43 8542 Ca 11 2 

4731 Fe 11 43 44 8662 Ca 11 2 
20 4861 H.8 45 8583 He 1 

21 4920 He 1 48 46 8648 He 1 

22 5015 4 47 8733 He l 

23 5076 [Fe U) 20 48 8777 He 1 

5083 [Fe 11) 35 49 8845 He 1 
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Tabla 4.5 

Líneas de emisión en el espectro de Sl93 

No. ,\ Ion Multiplete No. ,\ Ion Multiplete 

l 4314 Fe lI 32 9 4686 He 11 l 

4319 [Fe 11] 21 10 4778 [Fe 111) 3 
2 4340 H-y 11 4825 Fe 11 30 
3 4351 Fe lI 27 12 4861 H.B 
4 4444 [Fe II] 20 13 5297 Fe 11 19 
5 4486 (Ni II] 3 14 5376 Fe 11 19 
6 4522 Fe 11 38 15 6300 [O I] 1 
7 4541 Fe 11 38 16 6493 Fe U 

8 4663 Fe 11 41 17 6563 Ha 

4664 [Fe II] 4 18 6717 [S 11] 1 
6731 [S II] 1 

Tabla 4.6 
Líneas de emisión en el espectro de S204 

No. ,\ Ion Multiplete No. ,\ Ion Multiplete 

l 4267 [Fe II] 37 11 4863 H.B 
2 4358 [Fe II] 21 12 4958 [O III] 1 

4359 [Fe 11) 7 13 5007 [O III] 1 
3 4445 (Fe 11] 20 14 5243 Fe III 1 
4 4508 [Fe 11] 38 15 5767 N 11 9 

4509 [Fe 11] 6 16 6085 Fe II 46 
¡; 4522 Fe II 38 17 6300 [O I] 1 

6 4576 Fe II 38 18 6384 Fe II 
7 4634 Cr 11 44 19 6416 Fe II 74 

8 4763 Ti II 17 6432 Fe II 40 
{) 4779 S II 9 20 6563 Ha 

10 4815 [Fe II] 20 21 6717 (S 11] 1 

6731 [S 11] 1 
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Tabla 4.7 

Líneas de emisión en el espectro de H108 

No. A Ion Multiplete No. A Ion Multiplete 

1 4340 H¡r 15 5875 Hel 11 

2 4437 Her 50 16 5927 NII 28 
3 4471 Hel 14 5931 NII 28 
4 4613 N 11 5 17 6155 01 10 

4621 N lI 5 6156 01 10 

5 4686 He ll 6158 01 10 

6 4713 He I 18 6300 [O IJ 1 
7 4779 N II 20 19 6328 N II 46 

4781 N Il 20 6340 N JI 46 
8 4803 N Il 20 6347 N 1l 46 

4810 N lI 20 6357 N II 46 
9 4861 H,B 20 6478 N III 14 

10 4921 Hel 48 6487 NIII 14 
11 5016 He I 1 21 6563 Ha 
12 5045 N lI 4 22 6673 He I 46 

5046 He l 47 23 6717 [S Il] l 

13 5666 N 11 3 24 6780 en 14 
5676 N II 3 25 7065 Hel 10 
5679 N 11 3 26 7133 CII 20 
5686 N 11 3 27 7231 CII 3 
5709 N II 3 7236 cu 3 

14 5747 N lI 9 28 7281 Hel 45 
5767 N Il 9 29 7336 [O U] 2 
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Tabla 4.8 

Líneas de emisión en el espectro de H235 

No. .>. Ion Multiplete No . .>. Ion Multiplete 

1 4340 H¡ 14 5794 NIV 15 
2 4471 He I 14 15 5812 NIV 15 
3 4510 N lll 3 16 5828 NIV 15 
4 4534 N III 2 17 5875 He I 11 

5 4564 N lI 14 18 5927 S II 21 

6 4686 He II 1 19 5951 S II 21 
7 4713 He I 12 20 6036 He 11 8 
8 4861 H.B 21 6074 He 11 8 
9 4921 He I 48 22 6300 [O I] 1 

10 5016 He I 1 23 6563 Ha 

11 5328 NI 13 24 6678 He I 46 
12 5577 (O I] 3 25 6836 N 11 54 
13 5679 N II 3 26 7065 He 1 10 
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Sección 4.4 Los objetos con espectro de región H JI 

De los 37 objetos observados, 16 presentaron espectros de región H ll, lo que 

hizo a éste el grupo de objetos más numeroso. 

Como se vió en el capítulo 2 los objetos marcados como H en el catálogo de 

Spillnr, f11eron aquellos que mostraron emisión en el filtro que aisla las líneas del [O 
Ill] (.A = 4957 y A = 5007 Á), que son características de regiones con hidrógeno 

ionizado conocidas como regiones H II. No es sorpresa que casi todos los objetos H 

observados (5 de 7) presenten este tipo de espectro. 

Ln que no era de esperarse es que algunos objetos S (8 de 24) y algunos de los 

objet.os I<: (3 de 6) observados presentasen espectro de región H II. Estos objetos 

son aquellos en los que la emisión del [O III] está en los límites de detección de la 

muestra de Spiller (1992). 

A continuación se presentan las características de los objetos que mostraron 

"-"Jl<'Ct.ros de región H ll, dando sus identificaciones en los catálogos listados en la 

sección anterior. 

H10 
Este objeto, que pertenece a la asociación 101, está marcado con el número 523 

en la lista de estrellas azules de 1\-133 en Humphreys y Sandage (1980), aunque no 

aparece en el cátalogo final, quizas por su apariencia nebular. 

Pertenece también al catálogo de objetos no estelares de M33 de lvanov (1992) 

en donde aparece como el objeto 138 . 

En r.I catálogo de regiones con emisión en Ho de Courtes et al. (1987), no aparece 

tnarcado pero se encuentra localizado entre las regiones 184A y 185 de dicho catálogo. 

Corresponde al objeto 260b del catálogo de Calzetti et al. (1996). 

El espectro se presenta en la figura 4.13, Se puede observar que se trata de un 

r.s1wctro típico de región H Il, la serie de la.s líneas de Salmer llega hasta Hó . La 

lí1wa 5007 A del [O 111] es más intensa que H¡'.j y se observan líneas de recombinaciín 

de He l. 

Se trata pues de una región H 11 de alta temperatura. sería necesario un estudio 

de mayor resolución espacial para poder encontrar el o los objetos que excitan la 

rcgi611 H 11. 
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H52 
E.st.r. objeto pertenece a la asociación 100 definida por Humphreys y Sandage 

(1080}, pero no fué marcada por ellos, ni en la lista de estrellas azules de M 33 ni 

en la de las estrellas rojas. 

No aparece tampoco en los catálogos de Ivanov (1992) y de Courtes et al 1987). 

Ln mngnitud visual reportada por Spiller (1992) es 16.15 lo que la hace la 5a. 

rr.p;ión HU puntual más brillante reportada por él. Corresponde al objeto 206b del 

catálogo de Calzetti et al. (1996). 

En la figura 4.14 se presenta el espectro, como se puede observar el espectro no 

prr.snnt.a líneas de Helio y solo presenta líneas de (O III], [S 11) y [N II] además de 

las lineas de Balnrnr. La densidad de este y otros objetos se obtendrá mas adelante. 

H54 
Se encuentra fuera de la asociación 48, definida por Humphreys y Sandage (1980), 

pr.ro cerca de sus líniites. 

En el catálogo de Courtes et al. (1987), de regiones con Ho en emisión, este 

objeto corresponde al número 28. Ivanov (1992) no la incluye en su catálogo y 

tampoco aparece en el de Calzetti et al. (1996). 

El r.spectro se muestra en la figura 4.15. 

H77 
El objeto no pertenece a ninguna asociación, ni está incluido en las listas de 

r.st.rr.lln.~ azules o rojas de Humphreys y Sandage (1980). 

Cnrr.,sponde al objeto 745 del catálogo de Courtes et al. (1987) y no fué catalo­

gnclo por lvanov (1992} ni por Calzetti et al. (1996}. 

El espectro se muestra en la figura 4.16. 

H119 
Est.c objeto no se encuentra dentro de ninguna asociac1on. Corresponde con el 

objeto 8 del catálogo de lvanov (1992) y a la región Z74 del catálogo de Courtes et 

al. (1987). No aparece en el catálogo de Calzetti et al. (1996). 

En la figura 4.17, se muestra el espectro obtenido. 
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8145 
Est" ohjr.t.o se encuentra en la asociación 94 deiinida por Humpreys y Sandage 

( 1080) y coi-responde a la estrella azul número 4 lG de los mismos autores. Ellos 

reportan una magnitud visual < v > = 16.3 y un color B-V = 0.29. 

lvanov (1992) lo reporta en su catálogo y corresponde al objeto 132. Calzetti et 

ni. ( J !lfJG) 1.arnbién lo incluye en su catálogo y corrc,;ponde al objeto 130e. 

El espectro se presenta en la figura 4.18. 

8160 
Est.e objeto está catalogado en la lista de estrellas azules de M 33 de Humphreys 

y Saudagc (1980) como la estrella 65, y es miembro de la asociacióp 127. Ellos 

rcporl.an < V > = 17.5 y un color B-V = -0.04. 

Corresponde también a los objetos 18 y 217 de los catálogos de Ivanov (1992) 

y ele Courtcs et al. (1987), respectivamente. No aparece en la lista de objetos con 

<m1isión en Ha de Calzetti et al. (1996). 

El r.spectro obtenido se muestra en la figura 4.HJ. 

8200 
Esta estrella corresponde al objeto 99 del catálogo de regiones con emisión en la 

línr.a Hfl' dr. Courtes et al. (1987). 

Se encuentra localizada cerca del centro de lVI 33 y por lo tanto en una región 

con densidad estelar alta, lo que dificulta su observación. 

So encuentra cercana al borde de la asociación 142 definida por Humpreys y 

S•111clngr. (1980). En el catálogo de Calzetti et al. (1996) aparece como el objeto 

lOClr.. 

El espectro se presenta en la figura 4.20. 

8206 
Court.1's et al. (1987) lista este objeto como el número 709 e lvanov (1991) lo 

lista como el objeto 138.No aparece en el catálogo de Calzetti et al. (1996). 

tampoco de. 

Se encuentra dentro de los lín1itcs que definen la asociación 101, definida por 

H11mphrr.ys y Sandage (1980), pero no aparece cu la lista de estrellas azules. 

En la figura 4.21 se muestra el espectro que se obtuvo de este objeto. 
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8220 
Est.c ohjet.o esté reportado en la lista de estrellas azules de Humpreys y Sandage 

(1080) con el número 324 y pertenece a la asociación 67. 

Humpreys y Sandage reportan una magnitud V= 15.2 y un color B-V = -0.05, 

ellos la clasifican como A 5e la. 

A pareen también en el catálogo de Courtes et al. (1987) como el objeto 301. 

El espectro obtenido se muestra en la figura 4.22. 

8261 
Corresponde a la estrella A de la asociación 100 de la lista de Humphreys y 

S11mlap;e (l!J80), ellos reportan un tipo espectral KO V y los siguientes valores mv 

=16.50 13 = 18.13 B-V=+l.63. 

Courtes et al. (1987) encuentran una región con emisión en Ha en la misma 

posición y la catalogan como Z98. 

En el rspectro que sr. obtuvo se puede ver que las líneas de emisión se encuentran 

sohrnpucst.as a un espectro de tipo estelar y que puede ser el resultado de una 

superposición del espectro de la estrella de campo de tipo espectral KO V y del 

m;pectro de una región H lI de l'v133 que se encuentra en la misma línea de visión. 

lvanov (1902) también cataloga este objeto como el número 148. 

El cs¡wc:tro se muestra en la figura 4.23. 

8271 
Esta estrella no corresponde a ningun objeto de los catálogos de Ivanov (1992), 

Court/,s et. al. (1987) y Humpreys y Sandage (1980). No pretenece tampoco a 

11i11g1111a asociación estelar de M33. 

El espectro se muestra en la figura 4.24. 

8294 
Sr. r.ncmmtra en la asociación 9 definida por Humpreys y Sandage (1980), pero 

no fue listada corno estrella azul o roja de M33. 

En el catálogo de Courtes et al. (1987) corresponde con el objeto 17 y es el 

objeto 55 del catálogo de lvanov (1992). 

En la fip;ura 4.25 se muestra el espectro observado. 
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K147 
Este objeto corresponde al objeto 276 del catálogo de Courtes et al. (1987). 

Se encuentra en la asociación 129 pero no aparece en las listas de estrellas azules 

y de estrellas rojas de M33 de Humpreys y Sandage (1980). 

Su espectro se muestra en la figura 4.26. 

K175 
Este objeto fue identificado como la estrella azul 453 por Humphreys y Sandage 

(1980) y se encuentra cerca de la asociación 100 de M33.No fué incluida en la lista. 

final de las estrellas azules, quizas por su apariencia nebular. 

Aparece como el objeto 137 del catálogo de lvanov (1992). Su espectro se muestra 

en la figura 4.27. 

K225 
Pertenece a la asociación 129, pero no fue escogida por Humpreys y Sandage 

(1980) como estrella azul o roja. 

No aparece en los catálogos de lvanov (1992) y de Courtes et al. (1987). El 

espectro se muestra en la figura 4.28. 
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Análisis de los espectros 

Los espectros de las regiones H U se caracterizan por presentar líneas de emisión de 

H, [O 111] y [S U] sobre un contínuo débil. Este espectro típico lo presentaron los 

objetos Hl.O, H52, H54, H77, Hl.l.9, Sl.45, S220 y S27l.. 

Debido a la estructura energética de los átomos de [S U] es posible obtener la 

densidad de las regiones en donde se generan estas líneas. 

Las densidades encontradas para estas regiones H U se presentan en la tabla 4.9. 

Tabla 4.9 

Densidades de los objetos con espectro de región H 11 

a partir de las lineas de [S 11] (A 6717 A, 673l.A) 

Objeto AR Dec rn., 1(6717 A)/1(6731 A) logNe 
[h m •] [º ám ás] mag 

H10 1 34 13.7 30 34 49.4 18.28 1.43 1.0 

H52 l 34 15.7 30 37 11.8 16.15 0.73 3 

H54 1 33 44.0 30 36 44.l 18.46 1.34 2 

H77 1 34 37.5 30 34 55.6 18.13 1.65 0.5 

Hl.19 1 32 55.9 30 32 28.6 17.62 1.34 2 

Sl.45 l 34 06.8 30 41 45.1 16.01 1.26 2 

S220 l 33 56.l 30 45 28.4 14.91 1.41 l 

S271 1 33 59.2 30 41 36.6 16.88 1.30 2 

Sl.60 l 33 09.0 30 29 57.l 16.97 1.49 l 

S206 1 34 15.l 30 34 59.2 17.54 1.58 o 
S294 l 33 44.0 303317.9 17.78 1.62 o 

Kl.47 l 32 57.3 30 31 58.3 18.05 1.17 2.5 

K225 1 32 56.5 30 31 49.5 17.51 1.13 2 
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Como se puede ver las densidades deducidas van de log Ne = O a log Ne = 3. 

Otra forma de investigar la naturaleza de las regiones con líneas de emisión fué 

presentada por Baldwin et al. (1981); ellos contruyen diagramas de cocientes de 

líneas de espectros de regiones conocidas y encuentran que se pueden separar las 

regiones ionizadas ( Regiones H 11) de las generadas por choques (Remanentes de 

SN) y de los cuasares. 

Debido a Ja cobertura espectral, los únicos índices que podemos crear con los 

espectros con que contamos son los índices (5007/4861] y (6584/6563]. 

Segun Baldwin et al. Ja fórmula para el índice (,\1 / ,\2 ] está dada por: 

donde para el índice 5007 /4861: 

y para el índice 6584/6563: 

C 1 = -0.11 

C 1 = -0.01 

C2 = -0.05 

C2 =O.O 

La distribución de los objetos en el diagrama (5007/4861] vs. (6584/6563] se 

presentan en la figura 4.29 y los valores utilizados para generarla se presentan en la 

tabla 4.10. 
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Tabla 4.10 

Indices de diagnéstico del espectro 

Objeto log(Ha /H/3) log(5007 /H/3 ) log (6584/6563) [5007/4861] [6584/6563] 

H10 0.73 0.15 -1.09 0.02 -1.10 

H52 0.69 0.22 -1.13 0.10 -1.13 

H54 0.85 -0.34 -0.66 -0.48 -0.66 

H77 0.88 0.27 -1.10 o.os -1.18 

H119 0.76 0.38 -1.55 0.25 -1.56 

S145 0.76 -0.31 -0.90 -0.45 -0.91 

S160 0.71 0.08 -1.01 -0.04 -1.02 

S200 1.03 0.05 -1.03 -0.11 -1.04 

S220 0.74 -0.39 -0.66 -0.52 -0.67 

S271 0.87 -0.04 -0.57 -0.55 -0.58 

K147 0.82 -1.05 -1.06 

K175 0.76 -0.05 -0.18 

K225 0.95 0.65 -0.84 0.49 -0.84 
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Fig 4.29 Diagrama [5007 /4861] vs. [6584/6563] donde se presenta la posición de los 

objetos estudiados . 
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Sección 4.5 Objetos con emisión Balmer 

Doce objetos mostraron espectros con emisión en la líneas del hidrógeno (emisión 

Balmer), en algunos casos se sospecha la emisión de otros iones, pero en general los 

espectros resultaron muy ruidosos como para estar seguros. 

8178 
El espectro de este objeto cubre unicamente la región espectral desde 5591 Aa 

7584 A, debido a que la estrella se encontraba cerca a alguno de los bordes del 

campo observado (ver Observaciones). En el area espectral observada se puede 

ver unicamente las líneas del [S 11) y Ha . El espectro se presenta en la figura 4.30. 

Este objeto se encuentra dentro de la región 8A de Courtes et al. (1987), por lo 

que quiza su espectro completo muestre un espectro tipo Región H 11. 

Este objeto pertenece a la asociación 4 de Humphreys y Sandage (1980) y está 

identificado como la estrella B466, pero no aparece en su lista de estrellas azules. 

La mag1ütud absoluta de este objeto es de -8.97. 

8212 
El espectro muestra las líneas Ha , H,6 y el doblete de [S ll] (6717 y 6731 Á). El 

espectro en general es debil. 

El objeto está situado en la región 12 de Courtes et al. (1987) y no pertenece a 

ninguna asociación definida por Humpreys y Sandage (1980). 

Quizas se trate de una región H ll de baja exitación. La magnitud absoluta es 

-7.70. En la figura 4.31 se muestra el espectro observado. 

8234 
Este objeto se encuentra en la región Zl35 de Courtes et al. (1987). 

El espectro muestra las líneas Ha , H,6 el doblete de [S ll] y la línea 6583 Ádel 

[N 11]. La magnitud absoluta visual es -9.09. El espectro aparece en la figura 4.32. 
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8236 
El espectro es debil y es posible observar unicwnente Ha y las líneas de [S 11). 

En la figura 4.33 se despliega el espectro 

Este objeto esta localizado en la región 11 de Courtes et al. (1987) y pertenece 

a la asociación 4 de Humpreys y Sandage (1980). La Mv es de -8.42. 

8283 
Solo es posible observar la línea de Ha en emisión, el espectro en la región de la 

línea H.B es muy ruidoso y no es posible decir si se encuentra en absorción o emisión. 

Este ruidoso espectro se muestra en la figura 4.34. 

El objeto no pertenece a niguna asociasión de Humpreys y Sandage y no aparece 

en los catálogos de Courtes et al. (1987) y de lvanov (1992). La Mv deducida es de 

-8.12. 

8284 
El objeto pertenece a la sociación 16 de Humpreys y Sandage y está listada como 

la estrella B240, aunque no aparece en la lista de estrellas azules. 

Se encuentra sobre la región 21 de Courtes et al. (1987). La Mv es de -8. 74 y el 

espectro se grafica en la figura 4.35. 

8293 
El espectro es debil y se observan en emisión Ha y [S II]. Se muestra en la figura 

4.36 

No pertenece a ninguna de las asociaciones de Humpreys y Sandage (1980), ni 

aparece en los catálogos de Courtes et al. (1987) e lvanov (1992). Mv es de -7.46. 

8299 
El espectro presenta Ha y H.B en emisióny esta graficado en la figura 4.37. 

Es la estrella B48 de Humpreys y Sandage (1980) y pertenece a la asociación 

128. Ellos reportan una magnitud visual < v >=17.1 mag. y< b > - < v >= +0.3 

y en el catálogo de Spiller (1992) aparece listada con v= 16.62 mag. 

Esta diferencia en magnitudes puede ser atribuido a la incertidumbre en los datos 

de Humpreys y Sandage que en· general es de 0.2 mag. pero puede ser hasta de 0.5 
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en regiones con una densidad alta de objetos. La Mv deducida aquí es -8.73. 

S302 
Está localizado en la asiciación 142 de Humpreys y Sandage (1980), pero no fue 

listado por ellos. 

No aparece en los catálogos de Courtes et al. (1987) e lvanov (1992). El espectro 

muestra solamente las líneas Ha. y H,6 . 

El espectro se presenta en la figura 4.38 y la Mv deducida es de -8.71. 

K58 
El espectro es muy debil y se observa unicarnente Ha y H,6 . (Figura 4.39) 

La Mv es -8.13 y el objeto pertenece a la asociación 64 de Humpreys y Sandage 

(1980), aparece también como el objeto 80 del catálogo de lvanov y se encuentra 

sobre la regién 66 de Courtes et al. (1987) 

K144 
En este espectro se pueden observar las líneas Ha , H,6 y H-y , además de las 

líneas del (N 11] y del [S 11]. Se presenta en la figura 4.40. 

Esta es la estrella listada con el número 264 de la sociación 8 de Humpreys y 

Sandage (1980) y no aparece en los catálogos de lvanov (1992) y de Courtcs et al. 

(1987). La Mv deducida es de -7.05. 

K166 
La magnitud absoluta Mv deducida es de -6.92, el espectro es muy debil y solo 

se observan las líneas Ha , H,6 y las líneas del [S 11) (Figura 4.41). 

La estrella se ensuentra localizada entre las asociaciones 19 y 20 definidas por 

Humpreys y Sandage (1980) y no aparece en los catálogos de lvanov (1992) y de 

Courtes et al. (1987). 
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Capitulo 5: Conclusiones y Trabajo Futuro 

El resultado principal de este trabajo fuá la identificación de 5 estrellas de M 33, candidatas 

a pertenecer al grupo de las estrellas Luminosas Variables Azules. Esta clasificación la damos 

en base al espectro observado, que es similar al que nmestran las LBV conocidas durante las 

fases estables. Estos resultados fueron presentados en Corral (1996). 

Para que estas estrellas puedan ser clasificadas como LBV verdaderas, es necesario que 

presenten algun evento de variación, ya sea moderada o gigante. Es necesario por lo tanto, 

establecer la historia fotométrica de estos objetos y seguir su comportamiento fotométrico 

futuro. 

Para encontrar la historia foto1nétrica es necesario utilizar una coleccion de placas en las que 

aparezca esta galaxia, la base de tien1po debe ser grande y la escala de placa debe ser adecuada 

para poder identificar los objetos. Dcsgraciadaniente la colección de placas del INAOE no 

presenta estas características, ya que !VI 33 no se observó regularnmente y solo se tienen 7 

placas rojas tomadas durante 1949-1950. Es necesario por lo tanto encontrar alguna coleccion 

de placas que se pueda utilizar para este trabajo. Independientemente del comportamiento 

pasado de los objetos es necesario observar rcgulanucutc estos objetos, esperando que presenten 

algun evento de erupción. 

En particular la estrella H235 pareciera que 1nostró un con1portarnicnt.o de variabilidad 

moderada durante las observaciones de Spiller (1992) y Smith et al. (1995), ya que la magnitud 

reportada por a1nbos autores difiere por 1 mag. Es mecesario continuar observando este objeto 

y esperar que presente otro evento de variabilidad para que sea clasificada co1110 LBV y no 

unicamente con10 candidata. 

Otra forn1a de clarificar la naturaleza de estos objetos es observando el ambiente que las 

rodea. Como se vió algunas LBV presentan nebulosas alrededor y/o excesos infrarojos, que 

pueden ser producidos por el rnaterial eyectado en eventos de erupción previos. 

El tan1aiio físico de las nebulosas de anillo es típicamente de 1 a 2 pe. en las LBV conocidas 

(Nota et al. 1995) por lo que a la distancia de !'vl33 corresponderían a .2 " , que es observable 

con el HST. El prirucr paso scni buscar en las iuu.ígcncs de archivo del HS'"I' para. ver si han 

sido observadas en algunas de Jas inuígeues directas ton1adas para otros proyectos y tratar de 

ver si se aprecia aJguna nebulosa asocida. 
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Una pista que nos apunta en el sentido de que estos objetos presentan algún tipo de material 

circunestelar, es la presencia en el espectro de las líneas de [S II] (A 6717 - 6731 Á). Los objetos 

S95, Sl93 y S204 presentan estas líneas muy intensas, mientras que los objetos H108 y H235 

la presentan más débil (ver figuras 4.8 a 4.12). 

Otro resultado útil del presente trabajo fué el cálculo de la extinción a los objetos observados 

utilizando los mapas de la emisión de 21 cm de Newton (1980). Creemos que este n1étodo para 

ca]cular la extinción es út.il, ya que es posible aplicarlo a otras galaxias. Lo que si hay que 

tener en cucuta es que la extinción local en I\11 33 que se aplicó fue unican1eutc la 1nit.ad de la 

calculada, ya que en este caso la galaxia se nos presenta casi de frente y que estamos trabajando 

con objetos que pertenecen al plano. En otros casos esto puede no aplicarse, ya sea porque la 

galaxia se presenta más inclinada (como !VI 31) o se trabaja con otro tipo de objetos (nebulosas 

planetarias o estrellas tardías). 

Corno trabajo futuro también será necesario obtener espectros de 111ejor dispersión y 1nayor 

señal a ruido de los objetos estudiados, para poder ajustar mejor la clasificación espectral y en­

cantar la lu1niuosidad de los objetos aplicaudo la relación "I\rlon1c11t.o del viento - Luu1i11osidad'' 

de Kudritski et al (1995). 

El número de LBV en M33 

¿Cou10 carnbia el panorama cu rvI 33 si alguna o todas las candidatas eucout.radas sou LUV 

reales? 

Como se vió en el capítulo 1, el número de LBV conocido en M 33 es de 4 (Var 13, Var C, 

Var 83, Var 2) y es conocida una estrella que ha sido clasificada como candidata (Var Ron1ano, 

Humphreys y Davidson 1994, Romano 1978). 

Por otro lado, el número de LBV en la Nube Mayor de l'vlagallanes (LMC) es de 6 confir­

madas (S Dar, R 71, H. 127, HDE 269582, R 110, R 143) y 4 candidatas (R 84, H. 99, S 61 y S 

119, Humphreys y Davidson 1994). En esta gala.xia es en donde podemos estar seguros de que 

Jos números de objetos de esta índole son seguros, dada la cercanía de la galaxia y a que en 

ella se han hecho búsquedas sistemáticas de todo tipo de objetos . 

Según Armandroff y Massey (1991) el número de estrellas tipo \Volf H.ayet en estas dos 

galaxias es X..'<:X y YYY en LJVIC y M 33 respect.ivameute. Si nos quedamos con estos números 

y suponemos que existe una relación directa entre el nún1ero de estrellas \Vll. y el núrucro de 

LBV en un gala.xia, encontrarnos que !VI 33 presenta una (sobre)(sub) abundancia de LBV con 

respecto a las eucutradas en Ll'vlC, si suponemos que las candidatas a LBV encontradas en este 

trabajo son en realidad Ll3V reales. 

Armaudroff y JV!assey (1991) tarnbiéu encuetra11 que el nú1nero de \VR en galaxias cercanas 

más lejanas que la LIVIC, está subestimado. Estas estrellas \VR fueron enconradas en base a 
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búsquedas efectuadas con placas fotográficas tomadas con filtros que aislan líneas espectrales 

de los 2 tipos de WR principales, la líneas del He II (>. 4686 A, para las WR de la secuencia 

del N y la línea del X.XXX (lambda YYYYY A, para las WR abundantes en C). Algunas 

\VR presentan anchos equivalentes pequeños en las líneas características, por lo que al hacer 

una búsqueda fotográfica éstas estrellas no resaltan y pasan desapercibidas. El porcentaje de 

estrellas no detectadas, que estos autores encuentran en M 33 es de RR % para las estrellas 

WN y TT % para las WC. Si estos valores son correctos entonces la razon de número de \VR 

a LBV en M33 es de HHH, lo que hace que las LBV sean más abundantes/deficientes en .l'v133 

que en LMC. 

Esto también se puede ver por el número de estrellas muy masivas (M > 40 M 0 ) que 

presentan M 33 y LMC. Massey et al. (1995) en un estudio de algunas regiones de M 33 llega 

a la conclusión de que la formación este tipo de estrellas está más favorecida en M 33 que en 

la LMC, ya que 
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Apendice A 

Reduccion Automática de Jos Espectros de) LFOSC. 

Los procedimientos· de reducción automática de los espectros tomados con el LFOSC fueron 

diseñados por F-J. Zickgraff del LSW y se utilizan principahnente para reducir Jos espectros 

de Jas fuentes que son candidatas a ser contrapartes ópticas de fuentes ROSAT. Se pretende 

con estos procedimientos que Jos espectros sean reducidos de una manera rápida y uniforme. 

Se utilizó el ambiente de reducción de imágenes MIDAS, por su versatilidad y facil manejo. A 

continuación se verá el contenido de los procedimeintos y su forma de uso. 

Algunas palabras previas acerca de MIDAS. 

MIDAS es el acrónimo de Munich Image Data Analisys System y provee herramientas 

generales para Ja reducción de imágenes con énfasis en imiígenes astronómicas. 

MIDAS fué generado y es mantenido por el ESO y se distribuye gratuitanicnte. 

Los con1andos de MIDAS son de la siguiente forma: 

COMANDO/CALIFICADOH PAH.1 PAH.2 ... PAHn 

en donde PARl PAR2 ... PARn representan par•irnetros introducidos por el usuario y pueden 

ser los archivos de entrada y salida, valores nun1éricos de algunas variables, etc. 

Al utlizar los comandos de MIDAS se debe tener en cuenta lo siguiente: 

- El comando y el calificador deben estar separados por la diagonal (/). 

- Debe haber un espacio entre el comando/calificador y los parámetros. 

- En algunos parámetros son necesarios subparámetros, estos deben estar separados por 

comas(,) 

- En n1uchos casos si algunos parán1etros no son especificados, el sisten1a ton1a valores 

preestablecidos. 

MIDAS permite adernc:ís definir tareas con1plcjas utilizaudo con1audos ya definidos y que 
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se deben correr en un cierto orden. Estas tareas creadas por el usuario se guardan en archivos 

de texto y se les conoce como procedirnientos. 

Esta última característica de MIDAS fué la que se utilizó para crear los preocedimientos de 

reduccion automática de las imágenes espectrales generadas por el LFOSC. 

Procedimientos de Reducción de los espectros del LFOSC 

Los pasos que se siguen para Ja reducción de las iinágcnes son ( en negritas aparece el non1bre 

de los procedimientos de MIDAS): 

O). Bajar las imágenes de cinta a disco magnético. Este no es propiamente un procedirnineto 

de MIDAS pero se lista aquí por complctez) : baja 

1). Convertir las imágenes de formato FITS a formato MIDAS: infits/lfosc 

2). Preparación de las imágenes. Esto es, restar la contribución del bias y extraer la parte útil 

de las imágenes: prep/lfosc 

3). Checar y en su caso coregir la inclinación de los espectros: rotangle/ICosc y rotall/lfosc 

4). Encontrar la posición de Jos espectros en Ja imágcn: pos/lfosc 

5). Extracción de Jos espectros individuales, corrección por campo plano y conversión a longi­

tud de onda: reduc/lfosc 

6). Substracción de Ja contribución del ciclo: skysub/lfosc 

En las siguientes secciones se ver1ín los procediniientos en forma detallada. Las partes que 

aparezcan entre paréntesis cuadrados [parl) (par2] ... son los parámetros que debe dar el usuario. 

En una noche de observación "norn1al" se generan alrededor de 80 imágenes, aproximadamente 

70 de ellas serán de espectros de fuentes astronóniicas y de sus espectros de con1paración. Cada 

una de ellas puede llegar a contener 30 o más espectros individuales, es decir, en una noche 

podre1nos generar 2100 espectros individuales. Es claro pues, que se debe llevar un sistema 

para el nombrado de ]as irnágenes que sea eficiente y sencillo para poder identificar cada uno de 

los espctros e imágenes con las que se trabajan y saber en qué parte del proceso de reducción 

se encuentran. En ]as siguientes secciones se presentarán los non1bres que se escogieron para 

identificar las inuígenes generadas en cada uno de los pasos de reducción. Los 110111bres cons­

tarán de una parte de raíz y una parte nuruérica. La raiz nos dará inforn1ación del proceso que 

las generó y Ja parte nuruérica nos dirá de cui'tl im::ígcn en particular se trata 
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O).Bajar las imágenes de cinta a disco magnético. 

En este paso no se utilizan ningún procedimiento de MIDAS y se explica aquí por completez. 

Las imágenes generadas por el LFOSC se guardan en cintas magnéticas, Exabytes o Dats en 

forma secuencial y están grabadas en formato FlTS. Para bajarlas se puede utilizar el progrmna 

baja. 

# 

set indi=1 

set tope=10 

Programa baja 

while ($indi < $tope) 

dd if=/dev/nrst1 of=a000$indi.mt ibs=2880b 

echo ya lei el No. $indi 

<ll indi++ 

end 

set tape=99 

while ($indi < $tape) 

dd if=/dev/nrst1 of=a00$indi.mt ibs=2880b 

echo ya 1ei el No. $indi 

<D indi++ 

end 

En este progra1na se supone que el dispositivo en el cual está la cinta magnética es /dev/nrstl 

y los archivos extraídos serán nombrados: 

aOOOLmt 

a0002.mt 

a0099.mt 
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El programa baja puede ser editado con cualquier editor de textos para que las variables tome 

los valores deseados. Para hacer que baja sea ejecutable se utiliza Ja instrucción clnnod de Unix. 

1). Convertir las imágenes de foramato FITS a formato MIDAS. 

MIDAS utiliza un formato interno para el manejo de las im•igenes. Al igual que el formato 

FITS este formato tiene una serie de "etiquetas" (descriptors) en donde se almacena infor­

n1ació11 de la iuüigcu, co1no por ejc1nplo, el nú1ucro de ejes <le la i111ágcn, el uú111cro do pixelcs, 

el nombre original de Ja imágen, etc. 

Para cambiar el forn1ato de las imágenes se utiliza el procedirniento: 

infits/lfosc [raíz.out] [año] [raiz.ent] 

donde: 

[raiz.out] es Ja raíz del non1bre que tendrán las imágenes en formato MIDAS. Lo formaremos 

con el mes de observación y el número del bloque de in1ágenes que se trate 

[año] las 2 últimas cifras del año de observación y 

[raiz.ent] la raiz del nombre de los archivos en formato FITS. 

En el caso que estan1os usando co1uo ejernp\o el procedimineto a teclear será: 

infits/lfosc oct5 95 a 

si suponcu1os que las inuigcncs for1nau el 5° bloque de i111ágcncs de la tcrnporada de ocLubre de 

'95. 

En nuestro directorio aparecerán ahora los archivos: 

oct50001.bdf 

oct50002. bdf 

oct50099.bdf 

El procedimiento infits/lfosc crea también un catálogo de imágenes con el nombre [raiz.out][año].cat, 

en el caso de ejen1plo el nombre del catálogo será oct595.cat. Los catálogos en MIDAS son 

archivos en donde se guardan los 11on1bres de las iinágcnes que querramos procesar juntas, el 

formato es para uso interno de MIDAS y no es posible leerlos con un editor de texto nonnal. 

La i11forn1ación que se tiene en los catálogos de ilnágenes es el nombre actual de la in1ágen, el 

nombre original de la i1nágen (que est>i registrado en la etiquete ident del forn1ato FITS), el 

número de ejes y de pixeles de la imágen. El vrocedirniento infit/lfosc crea tatnbién un archivo 
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de nombre out.dat en el cual se encuentra la mis1na información que en el catálogo pero en 

formato ASCCI. 

2). Preparación de Ja imágenes. 

En el siguiente paso del proceso de reducción se resta la contribución del bias, se extrae la 

parte util de las imágenes y se orientan. Esto se hace con el procedimiento: 

prep/lfosc [nomcat].cat (raiz.sal] (bias] 

donde: 

[nom.cat] es el nombre del catálogo de imágenes que vamos a preparar 

[raiz.sal] es la raiz del nombre que queremos que tengan los archivos de salida (r + número 

del bloque) y 

[bias] puede ser el nornbre de una imágen promedio de im,igenes bias o un nún1ero que repre­

sente el valor del bias. 

La irnágcn bias pro1ncdio debe ser creada por el usuario con el pro111cdio de la .. c.; inuígcues bias 

que haya tmnado durante la temporada o la imagen superbias que es el pron1edio de rnús 

de 1000 irnágenes bias tomadas a lo largo de 2 años. Si no se pone el últin10 paránictro el 

procedimiento utiliza un valor constante de 21 que será restado a cada pixel de la irrnigen. 

Además de restar el bias, el procedimiento prep/fiosc rota las inuigenes y" las transpone (fiip) 

en el eje X. Esto lo hace porque al ser grabadas las imágenes por el LFOSC el "je menor es el 

que varía 111ás nipidan1cntc y al ser desplegadas cu pantalla aparecerán con el eje n1ayor vcrt..i­

cal. Para poder trabajar en la reduccion a longitud de onda, MIDAS pide que la dispersión 

se encuentre a lo largo del eje X y que adenuis la parte azul quede del lado izquierdo. En el 

caso de imágenes directas, después de la preparación la i1nágen presentará, al ser desplegadas, 

el Norte y el Este hacia arriba y a la izquierda respectivan1ente. 

Por último a estas in1ágenes se les extrae la parte útil que van del renglón 24 al 599 y de la 

columna 6 a la 385, quedanclonos irn,igenes de 575 x 380 pixeles. esto se hace porque en las 

prin1cras colu1n11as el eco presenta algunos pixeles dañados que 110 nos servirán en la rcdución. 

Las irnágcnes de eht.rada ta1nbié11 son borradas del disco para que no ocupen espacio inecesaria­

r11e11t.c. 

Las iinágenes ya preparadas tendnin los uornbrcs: 

r50001.bdf 

r50002.bdf 

r50099.bdf 
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y estarán listas para el siguiente paso en el proceso de reducción. 

3). Checar y en su caso coregir la inclinación de los espectros. 

(Este paso se hace unicameute para las imágenes n1ultiespectralesJ 

Para obtener las imágenes espectrales con el LFOSC es necesario girar la rueda de grismas 

hasta que el grisma deseado se encuentre en el camino óptico entre Ja máscara y el CCD. Este 

n1ovimieuto se hace cou un 111otor de pasos que puede tcucr errores de posiciouan1icuLo de ........ 1°. 

La dirección en la que dispersa la luz un grisma es fija y si el grisma es rotado la dirección 

de dispersión rota también, asi pues si existe error en el posiciouarniento angular del grisn1a 

la dirección de dispersión no será siempre la n1isma con respecto al CCD. Para poder checar 

si la dirección de dispersión y la dirección de las columnas del CCD coinciden se utiliza el 

procedimiento: 

rotangle/lf"osc [part.num] 

donde [part.numJ es la parte numérica del nombre del archivo que querernos medir su in­

clinación. 

Esta parte numérica del nombre de los archivos la utilizaren10s de aquí en delante y es conve­

niente que expliquemos el forniato que tiene. Torueruos por ejen1plo la imágen r50012.bdf la 

parte numérica del nombre es 50012 y lo que nos dice es que se trata del 12ndo archivo del 5° 

bloque de la ten1porada. 

El procedimiento rotangle/U"osc calcula Ja inclinación de Jos espectros utilizando un procedi­

miento de correlación cruzada (e.e.). Primero encuentra los promedios de 10 renglones centrados 

en los renglones 138 y 438. Ya que los espectros son perpendiculares a los renglones del CCD 

estos promedios se verán con10 una serie de 1náximos, cada uno representando un espectro. AJ 

hacer la e.e. de ambos renglones promedio con una ventana de 10 pixeles, obtiene uua función 

que presenta n1áxi1nos y mínimos y to1nando el má.xirno central calcula el ceutroide de él, lo que 

nos dá el núniero de pixelcs que se eucuentrau desfasados uu extrerno y otro de los espectros. 

Con este dato calcula Ja iucli11ació11 y la guarda cu la etiqueta HOTANGLE de la iiwígcu. 

Supongamos que Ja inclinación de un espectro es de 1°, eso implica que la variación de la 

posición del nu.ixin10 del espectro es de ,,..._. 5.2 pixelcs. Si supoueruos que el aucho total de los 

espctros es de 5 pixclcs, nuestra rcudija de extracción (ver adelante) debe ser de 10 pixcJcs para 

que todo el espectro caiga adentro de ella. Al tener una reudija tan abierta en los extremos 

estare1nos sun1audo pixelcs que uo nos darán iuforrnacióu y au1ncntaníu el ruido, por lo que es 
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conveniente tener una rendija lo más angosta posible. Si la inclinación encontrada es de 0.5º la 

rendija de extracción se reduce a 7 pixeles de ancho. 

El procedirniento rotangle/lfose se debe hacer sobre las imágenes espectrales de los objetos 

unica.mente, ya que como las hnágenes espectrales de las lámparas se toman sin haber movido 

el grisma, en principio la inclinación que tengan los espectros será la misma que tcugau los 

espectros de los objetos. 

Si queremos saber el ángulo que tienen los espectros que estén en una imágcu dada debemos 

utilizar el procedirniento de MIDAS: 

read/dese [nom.ima] [dese.] 

donde [nom.ima] es la in1ágeu y [dese] es el nombre de la etiqueta que nos interesa. 

Si el valor de ROTANGLE es mayor que 0.5º es necesario girar las imágenes, esto se ha.ce con 

el procedirniento: 

rota.11/lfosc [par.num.obj] [par.num.xe],[par.num.ne],[par.num.halo] 

donde: 

[par.num.obj] es la parte numérica del nombre de las imágenes espectrales de los objetos 

[par.num.xe] es la parte 11U1nérica del nombre de la hnúgeu espectral de xeuóu, etc. 

Este procedirniento lec el valor de ROTANGLE de la inuígeu r[par.num.obj).bdf y hace la 

rotación de las hnágenes r[par.num.obj].bdf, r[par.num.xe].bdf, r[par.num.ne].bdf y 

r[par.num.halo].bdf. Los archivos de salida Licue la raiz del nombre rot y la parte numérica 

de los archivos originales. 

Estos pasos, como dijhuos, se realizan unicamente a las imágenes multiespectrales. Si cu el 

bloque de in1ágenes tenen1os algunos espectros tomados con rendija larga le carnbiarmnos uni­

ca.mente el no1nbre con la instrucción de Unix 1nv (p.ej. mv r50034.bdf rot 50034.bdf 

Al finalizar tendremos los archivos: 

rot50001.bdf 

rot50002.bdf 

rot50099.bdf 
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4). Encontrar la posición de los espectros en las imágenes. 

El siguiente paso es definir la posición que tienen los espectros individuales en las itnágenes, 

para esto utilizarnos el procedimiento: 

pos/lfosc rot(part.num] spec(part.num] (método] (ancho,umbral] (int.Y] 

donde: 

rot(part.num] es el no111bre cornpleto de la in1ágen de entrada en el cual vamos a definir la 

posición de los espectros, 

spec(part.num] es el nombre de la tabla donde se guardardan las posiciones, 

método es el 1nétodo que se va autilizar para encontrar el centroidc del espectro (ver abajo), 

[ancho,umbral] son valores para la búsqueda automática (ver abajo) y 

(int.Y] es el intervalo de graficación. 

En el caso de imágenes inultiobjetos, el método que se utiliza para encontrar el centroide de 

los espectros es gauss. de tal manera que si queremos encontrar las posiciones en la imágen 

rot50045, el procedimiento será: 

pos/lfosc rot50045 spec50045 gauss ? ? 

El primer paso que hace el procedimiento es encontrar el promedio de los renglones de la iuuigcn 

y graficarlos con una ventana de grafica.ción con valores de O a 200 eu el eje Y. Si estos lí111ites 

no son suficientes para que se observen la parte alta de los espectros se puede volver a correr 

el proccdin1iento ca1nbia11do los valores de (int .. Y). Adennis al n1ovcr el cursór a la pantalla de 

gráficas éste aparece con10 una cruz, en vez de la calavcrit.a que se observa gcnerahncntc. Con la 

cruz marcarernos las posiciones donde cn1piezan y tern1i11a cada uno de los 1uá.xiu1os, al hacerlo 

se ajusta autornaticarnentc una gaussiana al 111áxin10 y el valor del centroide es guardado cu la 

tabla spec[par.num]. Para rnarcar las posiciones se utiliza el botón de la izquierda del ratón 

y al tern1inar de marcar las posiciones se presiona el botón del centro. 

Para el caso de in1ágenes espectrales tomadas con rendija larga se utiliza el 111étodo gcurs para 

marcar las posiciones, se marcan primero 4 posiciones que nos darán los límites del espectro 

que se utilizará para obtener el espectro del cielo y después se n1arcaririn el principio y el final 

del espectro del objeto en si. En este caso si por ejemplo la in1agen rot50080 es de rendija larga 

el procedirniento a teclear es: 

pos/lfosc rot50080 spec50080 gcurs ? ? 

El orden debe ser cielo1.ini, cielo1.fin, cielo2.ini, cielo2.fin, objeto.ini, objeto.fin. Al 

Lcrn1i11ar de 111an.:ar la8 G posicioues se <lel>eni pre~io11ar el buL011 ce11Lral <lel ratúu. 

Existe un tercer método de centrado que es threshold que hace una búsqueda automática de 

los nmltiespectros ton1ando los valores de [ancho,uinbral para hacer la búsqueda, este n1étodo 
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no es muy recomendable, ya que puede no reconocer los espectros débiles y después se tendán 

problemas con la identificación de los espectros individuales. 

El procedimiento pos/ICosc se hace sobre las imágenes espectrales de los objetos uuicmnente 

ya que la posición de los espectros de las lámparas de comparación será la misma que la de 

los de los objetos. Al finalizar este paso es posible editar la tabla spec[par.num].tbl para 

definir valores individuales del ancho de la rendija de extracción que se usará para cada. es­

pectro en el paso siguiente del proceso de reducción. Esto no es necesario, pero cu algunos 

casos algunos espectros se encuentran n1uy cercano y puede haber peligro de couta1ninación 

al momento de la extracción. Si este no es el caso el ancho de la rendija de extracción puede 

ser el niis1110 para todos y se definirá en el paso siguiente. Si se necesita ajustar el ancho de 

la rendija de extracción de algunos espectros iudiv_iduales esto se hará con el procedi7niento de 

MIDAS edit/table spec[par,num]. Los comandos para editar las tablas se pueden ver en 

el manual de MIDAS volun1en:A sección 5. Unicarnente es necesario cambiar los valores que 

se encuentran en la colu1nna :slit en donde cada elemento representa. en ancho con que se va 

a extraer cada espectro, estos esttín listados en el n1isiuo orden con que fueron definidos. Hay 

que hacer notar que si se requiere que un ancho sea distinto a los demás, se debe poner el valor 

de todos los anchos, ya que de aqui es de donde los va a leer el procedi11iie11to del sigui<mt.o paso. 

5). Extracción de los espectros individuales, corrección por campo plano y con­

versión a longitud de onda. 

En este paso los espectros individuales son extraidos de las inuigeucs espectrales, todos son 

corregidos por ca1npo plano y los de lán1paras de comparción se usan para encontrar la trans­

formación a longitud de onda. El procedimiento de MIDAS es: 

reduc/lfosc [tipo) [num.obj] [num.xenón] [num.neón] [num.halo] [bloque) 

[grisma] [rendija] ,O,O 

donde: 

[tipo] es el tipo de itnagen , h para multiespectro y 1 para rendija larga, 

[num.obj] [num.xenón] [num.neón] [num.halo] son las 2 ultitnas cifras de la parte nmnérica 

del 1101nbrc de las in1agcncs de objetos, xenón, etc. es decir si las inuígencs de objetos, neón, 

etc son las irnügenes rot50022, rot50023, rot50024 y rot50025, los nú111eros que se pondrán 

serán: 22, 23, 24 y 25. Estos números deben estar separados por un espacio sin cmuas (,). 

[bloque] es el nlÍmero del bloque al que pertenecen las imligenes, 
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[grisma] es el número de grisma que se usó para tomarlas (1 o 3) y 

[rendija],O,O se utiliza para poner el ancho de la rendija de extraccion que se usará para el 

caso de que las imágenes sean de multiespectro. 

Este último parámetro está preestablecido a 5,0,0 pero se puede cambiar si se desea (p.ej a 7,0,0). 

Multiespectros: 

Para el caso de in1ágcnes de n1ultiespectro el procedirniento hace Jos siguiente: 

a) Extrae los espectros individuales de las imágenes espectrales de objetos, neón, xenón y 

halógeno. utilizando el ancho que se le dá en [rendija],O,O o el valor que se especifica en la 

colmnna :slit de la tabla spec(part.num], si este es el caso se deberá poner O,O,O. 

Los espectros extraídos (objetos, neón, xenón y halógeno) son cosuniados y son guardados con 

los siguientes nombres: 

s(part.num] - los espectros de los objetos 

c[part.num] - los espectros de Neón 

x(part.nun1] - los espectros de Xenón y 

f(part.num] - los espectros de Halógeno 

aqui (part.num] se forniará de la forma: bxxyy donde b es el núrnero del bloque de 

itnágenes, xx es el uúrnero de Ja imágen y yy es el número del espect.ro dentro de Ja in1ágen. 

Así pues, el espectro hecho con la rendija número 4, de la máscara que se usó para las inuigeues 

22 (objetos), 23 (neón), 24 (xenón) y 25 (halógeno), del bloque 5 generará los espectros: s52204, 

c52204, x52204 y ffi2204, que serán los espectros del objeto, de la lárnpara de neón, de xenón 

y de halógeno, respectivamente. 

b) Se corrigen los espectros de objeto, neón y xenón utilizando los espctros de la lámpara de 

Halógeno. Primero se ajusta una función spline de grado 3 con la que el espectro original 

es normalizado y guardado en la inuígen ff[part.num]. Esta últirna irnágen representa las 

variaciones de respuesta, de pixel a pixel, del CCD. Los espectros de objetos y de las lámparas 

son divididos por esta función y guardados en las irnágeues: sf(part.nu1n], cf(part.num] y 

xflpart.num]. Esta corrección se hace t.an1bién en los espectros de lá111paras de coruparación 

ya que si una Jíuea de cou1paración cae en algún pixel que no tiene una respuesta parecida a 

la de sus veciuos, tcndrcntos uu error en la posición de ésta línea, lo que nos aun1entaría la 

incertidun1bre en la t.ransfonnación a longitud de onda. 

c) El procedi1niento hace la e.e. entre el espectro de neón y un espectro de ueúu toruado cou el 

misn10 grisrna y con las líneas ya identifica.das, encuentra la diferencia de posición de las lineas 

y hace una trausforu1ació11 a longitud de onda. El n1isrno proceso lo hace con el espectro de 

xenón. Utilizando las líneas del espectro de xenón con A < 4800 Á y las líneas del espectro de 
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neón con A > 4800 A encuentra los coeficientes de transforinación a longitud de onda. Aplica 

estos coeficientes al espectro del objeto y lo "rebinea" para que los pixeles tengan el misrno paso 

en longitud de onda. El espectro del objeto ya tranformado a longitud de onda es guardado en 

la imágen w[part.num]. 

d) Ya que haya efectuado el paso 3) con todos los espectros individuales el procedimiento re­

duc/lfosc crea in1ágenes bidimensionales donde copiar los espectros que creó y los borra del 

disco. Los espectros extraidos "crudos'' son grabados en una in1ágcn con no1nbre raw(part .. num]. 

Esta itnágcn es de 385 x (4n) pixelcs donde n es el 11ún1cro de espectros individuales que ha.ya 

tenido la imágen. En los primeros n renglones guarda los espectros s[part.num], Jos espectros 

de neón (c[part.num]) del renglon 11+1 al 2n, etc. 

Los espectros corregidos por campo plano, (sf[part.num], etc) son guardados en la itn•igen 

flat[part.nurn]. Los espectros de los objetos tranformados a longitud de onda (w(part.num]) 

son guardados en la imágen wave[part.num]. Estos últirnos no son borrados del disco ya que 

se utilizan en el siguiente paso del proceso. 

Como se ve esta parte del proceso es la rnás larga ya que no solo extrae los espctros sino que 

los transforma a longitud de onda y los "rebinea". 

Rendija Larga: 

Para el caso de irnágcnes de rendija larga (longslit) el proceditniento a teclear es: 

reduc/lfosc 1 [num.obj] [num.xenón] [num.neón] [nu1n.halo] (bloque] 

(grisma] 0,0,0 

es decir, en el tipo de imágen se puso 1 (longslit) y en los valores de la rendija de extracción se 

puso O,O,O. El procedimiento realiza los siguientes pasos: 

a). Pra hacer Ja corrección por campo plano, normaliza la imágeu de la lámpara de Hlúgeno 

con una función tipo spline de grado 3 de 2 dimensiones. Esta irnágen de campo plano la aplica 

a las imágenes que contienen los espectros del objeto y de las lán1paras de comparación (neón 

y xenón). AJ igual que en el caso de iu1ágc11cs de 111ulticspcctros, esta corrección la hace para 

evitar que la rcspueta de algún pixel nos dé posiciones incorrectas de las líueas de cornparación. 

b). Hace la transformación a longitud de onda de la imágen espectral del objeto utilizando 

a1nbas lárnparas de cornparación. Esta tra11sfor1nación la hace utilizando un procediinicnto 

similar al usado en el caso de i1nágeues multicspcctros (ver arriba) y la hace asun1ic11clo que 

cada renglón del CCD es un espctro individual. Al tern1inar el espectro transformado a longitud 

de onda es guardado en la irnágen 'v[part.num]. 

e). Extrae los espectros del objeto y de las posiciones del espectro dol cielo, utilizaudo la in-
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formación en la tabla spec[part.num). En esta tabla fué donde se gurdaron las posiciones del 

principio y final del espectro del objeto y las posiciones de las regiones que se iban a utilizar para 

obtener el espectro del cielo para corregirlo (ver arriba). Teniendo estos espectros individuales 

el procedimiento hace la corrección por la contribución del cielo, sin1ilar al caso de 1nultiespec­

tros. El espectro extraído, convertido a longitud de onda y corregido por la contribución del 

cielo es guardado en la imágen ws[part.num]. 

6). Substracción de Ja contribución del cielo de los multiespectros. 

En el caso de las in1ágenes rnultiespetro hasta ahora se ha habla unicarnente de espectros 

de "objetos" pero hay que recordar que en las máscaras se definen posiciones de rendijas que 

corresponden a objetos, propiamente dichos, y otras que corresponden a posiciones para obt.encr 

la emisión el cielo. En este paso del proceso de reducción, se corrigen los espectros de los objetos 

por la contribución del ciclo. 

El procedimiento que se utiliza es: 

donde: 

skysub/lfosc [raiz.entr] [num.obj] [num.ciel.l],[num.ciel.2] ... (num.ciel.n] 

(raiz.sal] (grisma] 

(raiz.entr] es la raiz del nombre de los archivos de entrada (p.ej w522), 

(num.obj] es el núniero del espectro del objetos, 

(num.ciel.l],[num.ciel.2] ..• [num.ciel.n] son los números de los espectros de cielo (pueden 

ser hasta 8), 

[raiz.sal] es la raiz del nombre en donde se van a escribir los espectros ya corregidos por la 

contrbución del cielo (utilizamos ws(num.bloque](num.imagen], p.ej.ws522) y 

[grisma] es el 11ú111ero del grisma que se usó. 

El procedimiento encuentra la razón del flujo de la línea 5577 A del primer espectro del cielo 

y con el del espectro del objeto. El espectro del ciclo es 1nultiplicado por ese factor y el re­

sultado es restado del espectro del objeto. Este proceso se hace con todos los espectros del 

cielo y al final los espectros resultantes se pron1cdian para obtener el espectro del objeto sin 

la contribución del cielo, el cual se guarda en el espectro ws(part.num]. El pron1edio se hace 

obteniendo la 1ncdiana, para. el caso que sean 3 o rnáa espectros del cielo, o el pron1cdio siu1plc 

para el caso solo t.enga111os 2. 
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A continuación se presenta un resumen del proceso de reducción especificando los nombres 

de las imágenes producidas en cada paso. 

Proceso 'lCclcar are h. entrada arch. salida cou1cntarios 

(ejemplo} (ejemplo) 

Bajar las imágenes baja [letra] [bloque] [num] 

a. disco a50001, a50002, .. 

Cambiar de FITS a infits/lf"osc [letra] [bloquc][num) [mes)[bloquc] [num] 

formato MIDAS a50001, a50002 ... oct50001, oct50002 .. 

Preparar Imágenes prep/lf"osc [mcs][bloque][num] r[part.num) 

oct50001, oct50002 ... r50001, r50002 ... 

Checar la inclinación rotangle/lf"osc r[part.num] r[part.num] Solo las imágenes 

de las imágenes rnul tiespcctro 

Rotar las imágenes rotnll /!Cose r[part.num] rot[pnrt.num) Solo las imágenes 

r50022 rot50022 rnulticspcctro 

Marcar las posiciones pos/lf"osc rot[part.num] spcc[part.num] 

de los espectros rot50022 spcct50022 

Reducción a longitud reduc/lf"osc rot[part.nurn] w[part.nurn) Multiobjctos 

<le onda rot50022 w52201, u152201 .. 

rot[part.num] ws(part.11u111) Rcudija Larga 

rot50040 ws54001 

Restar la contribución skysub/lf"osc w[part.num] ws[partnum] Multiobjetos 

del cielo w52201 ws52201 
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Apendice B. 

Diferencias de la emisión entre las atmósferas extendidas 

y las regiones ionizadas (Regiones H 11) 

Al analizar el espectro obtenido de los objetos con en1isiú11 cu la líuca Ha que pcrtcncccu 

a M33, encontramos que la gran mayoría de ellos presentan un espectro dominado por líneas 

de emisión. Es necesario, por lo tanto, poder diferenciar el tipo de objeto de que se trata 

por medio de la presencia o ausencia de algunas líneas en emisión, sobre todo por que los 

espectros obtenidos presentan un cociente de señal a ruido bajo (~ 10) y la resolución no es lo 

suficientemente alta como para poder ver detalles en el espectro (perfiles tipo P Cyg, continuo 

azul, etc) que nos ayuden a diferenciarlos. 

En esta sección vere1nos primero cuáles son los n1ccanisn1os físicos que gobiernan la creación 

de líneas espectrales en regiones gaseosas. Post.eriorn1ente vercnnos cuáles son las condiciones 

que presentan las dos regiones de formación de líneas (atn1ósferas extendidas y regiones io­

nizadas) y por último veren1os cuál es el espectro producido por estas regiones con el fin de 

encontrar sus diferencias y poderlas usar al 11101ncnto de catalogar los objetos observados. 

1). Procesos físicos en la creacion de líneas espectrales en regiones gaseosas. 

La radiación ernitida por un elen1ento de volumen de gas depende fuertemente de la tempe­

ratura, densidad y con1posición química del material. De estas variables dependen la ionización 

y excitación de los niveles energéticos de los áton1os. 

La abundancia está relacionada con la historia qui mica del gas y puede ser, en algunos casos, 

considerada constante durante largos períodos de ticrnpo, rnientras que la ionizacióu y excitación 

dependen de la tcinperatura y densidad del gas, variables que pueden variar rapid,~111cnte cu 

algunos casos. 

Para poder calcular el espectro ctnitido por cada volun1en de gas es necesario conocer varias 

cantidades: 

el grado de ionización y la fracción de cada especie de iones de los clc1ucntos presente, 

la población de los diferentes niveles energéticos de cstns especies, 

la probabilidad de que una transcición energética dada se lleve a cabo y 
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la probabilidad de que el fotón emitido logre salir del volumen de gas para 
poder ser observado. 

A continuación vere1nos cuáles son los n1ecanismos que gobiernan cada uno de estos aspectos. 

1.1). Ionización y recombinación. 

En estado estacionario la población de las especies de ionización de un elemento X esta dada 

por: 

donde los térrninos de la izquierda son las ionizaciones del elemento X ionizado i veces y el 

término de la derecha son las recombinaciones de la especie ionizada i+l veces del elemento X. 

El primer término representa las ionizaciones inducidas por radiación en donde a.,(,Y+') es la 

sección recta de fotoiouización que se induce por los fotones rnás energéticos que hr./0 , la cucrgía 

un1bral. El segundo término representa las ionizaciones producidas por colisiones con electrones 

libres en donde /j/ es el coeficiente de ionización que depende del nivel de excitación j del ion 

,y+• y la su1na se ha hecho sobre todos los niveles energéticos. Del lado derecho de la ecuación 

tenen1os las recombinaciones en donde ªJ es el coeficiente de reco1nbinación. 

En esta ecuación se esta despreciando un tér1nino de la forn1a: 

que representaría las recombinaciones de tres cuerpos en donde dos electrones chocan siinul­

taneaniente con un ion ,y+•+•, uno de ellos es absorbido y la energía liberada se transfiere al otro 

electrón sin que se genere un fotón. Este tipo de procesos se pueden despreciar en situaciones 

en que la densidad sea baja. 

Teniendo todas las densidades 1V(.Y+') se debe pedir que se cumpla que: 

N(Xº) + N(x+ 1 ) + ... + N(x+') + ... = N(X) 

donde N(.Y) es la densidad del elemento X, cantidad que se puede conocer de la abundancia. 

Para el caso de uua nube de hidrógeno en el que las iouizaciones colisionales se puedan 
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despreciar, en estado estacionario se tiene la siguiente ecuación: 

100 4rrJ 
Nuo "º hv,, a,,(H) dv = N 0 Nu+ a(Hº,T) 

donde a,,(H) es la sección recta de ionización del átomo de hidrógeno para fotones de energía 

hv mayor que la energía umbral hv0 , a(Hº, T) es el coeficiente de recombinación que depende 

de la temperatura del gas y N. y Nu son las densidades de electrones e hidrógeno donde éste 

úJtitno puede estar iouizado o en for1na neutra. 

1.2). Excitaciones y desexcitaciones radiativas y colisionales. 

La densidad de poblacion de los niveles energéticos de los átomos, en estado estacionario 

debe ser constante en el tien1po, es decir eJ nun1cro de transcisiones que lleven a los electrones 

del ion jy+• al nivel j debe ser igual al numero de transcisiones que saquen a los electrones de 

ese nivel. Si utilizainos f;¡ para denotar la probabilidad de que la transcisión del nivel i al j se 

lleve a cabo, tenernos entonces que: 

N(X¡) L L f;¡ = L L n;(j;¡) 
, .... j-+í y í-+j 

donde L denota todos los procesos posibles que hagan que el átomo pase de un nivel a otro. 
y 

Los distintos procesos que se considcan para los iones _.,y+í son: excitaciones y dcscxcit.aciones 

colisiouales, excitación radiativa y dcscxcitación espontanea y estimulada. 

Otro proceso que se debe considear al hacer el c<ilculo de población de niveles es el de 

cascada después de una recombinación, es decir un electrón al recornbinarse con un ion _...y+í+t 

puede ocupar cualquier nivel energético y en algunos casos poblar niveles que no pueden ser 

poblados por excitaciones radiativas desde el nivel base. 

La probabilidad de en1isión por decaimiento espontáneo fut está dada por: 

f - 1nc>.2 9u A 
ul - 8IT2e2 g¡ ul 

mientras que las relaciones de Jos coeficientes But y B 1u con Au1 es: 

donde 9u y g1 son los pesos estadísticos de los niveles u y l, Aut , But y B1u son los coeficientes de 
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Einstein para ernisión espontanea, emisión estimulada y absorción radiativa respectivamente. 

Los demás símbolos tiene sus significados habituales. 

1.3). Opacidad local en líneas. 

Si un electrón sufre una transcición espontánea entre dos niveles energéticos, es necesario cal­

cular la probabilidad de que el fotón emitido pueda escapar. Esta medida está relacionada con 

el coeficiente de absorción """' que depende de la sección recta de absorción s..,. La profundidad 

óptica -r,,, que es una medida del ca111ino libre 1nedio del fotón, está dado por: 

r., = J t<.,dl = J n;s.,dl 

Para el caso de líneas de niveles metaestables la profundidad óptica es pequeña, es decir, la 

probabilidad de que un fotón de estos niveles escape es alta, esto es importante ya que estas 

líneas se convierten en fuentes in1portantes de enfriamiento que pern1iten regular la temper­

atura de regiones internas del gas. 

En el caso de las recombinaciones del hidrógeno se puede utilizar la aproxin1acion 'on-the­

spot'; es decir, aquellas rccon1bi11acioncs que sean al nivel base dan.ín con10 resultado un fotln1 

ionizante que será iumedia.tan1cut.c reabsorbido y producirá una ionización. Co1no el hidrógeno 

es el más abundante de los clc1nentos prcscnlcs, la ionización se da n1uy rapida111cntc dando 

co1110 resultado neto que la ionización no carubic. 

2). Condiciones fisicas en las regiones ionizadas (Regiones H 11) 

Las estrellas O y B e1niten gran cantidad de su energía en la región espectral del UV, creando 

regiones ionizadas alrededor de ellas. (Osterbrock, 1989). Estas regiones presentan formas y 

tan1aiios que varía en rangos rnuy a111plios. 

No existe una definición clara de los diferentes tipos de regiones H 11, pero en In literatura se 

clasifican usuahnente con10 ultracorupactas, extendidas y gigantes. 

Las regiones H 11 ullraco111pactas RI-IIl-uc se encucnt.ran localizadas dcut.ro de las nubes 

moleculares que dan origen a las estrellas tipo O. Su tamaño es n1enor a 0.1 pe y se piensa que 

representan la primera fase de las regiones H II. La densidad de estos objetos es ;:=:: 105 cin-3 

y la. 1ucdida. de e1uisiú11 que 11111est.ran es > 107 pe cni-6 . (Churclnvcll ll>UO). Debido a que 

se encuentran dentro de las nubes moleculares, la emisión está muy enrojecida y no es posible 

observarlas en el óptico, pero si en el infrarrojo y en radio. 
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Algunos de estos objetos se localizan en los bordes de las nubes moleculares y presentan 

ta1naiíos que van de 0.1 a 0.3 pe. Se considean como las versiones relajadas de las Rl-111-uc y 

que presentan un tamaño mayor por no tener el n1aterial denso de las nubes 1noleculares que 

las constriña .. En algunos articulos se presentan con-io una. fase 1nits de la. evolucion diluí.mica de 

las regiones H 11 y se clasifican con10 regiones Hll compactas. (Garcia-Seguni y Franco 1990). 

Las regiones HU extendidas representan la fonna 'madura' de las regiones H 11 y se observan 

con tamaños hasta de varios parsecs .. La densidad que prescut.an es $ 104 ciu-3 y la 1nedida. de 

emisión es < 166 pe cin-6 .. 

Las regiones gigantes, por otro lado, no se considerarían co1110 parle de la evolución diulunica. 

de las regiones H 11, ya que son en realidad conglomerados de regiones Hll individuales. Las 

regiones Hll gigan\.es llegan a presentar tmnaiíos ~ 102 J>C y son producidas por uno o varios 

cúmulos de estrellas OB. 

El especl.ro que presentan las regiones Hll exl.endidas en el óptico, está don1inado por la 

presencia de líneas prohibidas de niveles metaestables en emisión de [O llJ, [O 111] y [N ll] y 

por la presencia dfe líneas de H y He l, en ocaciones aparecen líneas de He 11 dependiendo 

de la. tc1npcra.t..ura de la estrella. excitadora.. El continuo es débil y un ocacioncs pa.rtc de él es 

continuo csl.elar reflejado por granos de polvo. 
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